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Resumo
Este trabalho apresenta a caracterizac¸a˜o de uma regia˜o de formac¸a˜o de estrelas,
associada a nebulosas de reflexa˜o, na regia˜o da fonte IRAS 07383 − 3325 localizada no
“bordo” inferior do disco Gala´ctico, na zona da Gala´xia exterior. Para o estudo desta
regia˜o, foram usadas observac¸o˜es de infravermelho-pro´ximo (JHKS) obtidas usando o
telesco´pio VLT/ISAAC, observac¸o˜es no mil´ımetro de espectros de CO obtidos usando o
telesco´pio SEST, e uma imagem o´ptica na banda V do telesco´pio YALO.
Os espectros de CO foram reduzidos usando o programa XS. Foi feito o folding e
a subtrac¸a˜o das baselines, seguindo-se a extracc¸a˜o de paraˆmetros dos espectros. Estes
espectros revelaram a presenc¸a de uma nuvem molecular na regia˜o estudada e levaram a`
determinac¸a˜o das propriedades da nuvem, como a sua velocidade (radial), a sua massa
e a extinc¸a˜o que produz. A zona de maior densidade da nuvem revelou tambe´m ser a
zona mais dinaˆmica e coincide espacialmente com uma nebulosa de reflexa˜o descoberta
nas nossas imagens de infravermelho.
As imagens de infravermelho foram reduzidas usando o programa IRAF, tendo-se
corrigido os efeitos do brilho do ce´u, da na˜o-uniformidade do detector (flatfield) e a
presenc¸a de bad-pixeis. Foi efectuada a detecc¸a˜o das fontes presentes nas imagens finais
seguida da sua fotometria de abertura. Os resultados da fotometria foram analisados de
modo a procurar identificar as estrelas jovens embebidas na nuvem e distingui-las das
estrelas de campo. Detectou-se assim, um novo enxame de estrelas jovem, composto por
algumas dezenas de estrelas, com cerca de um milha˜o de anos.
Demonstrou-se assim a ocorreˆncia de formac¸a˜o de estrelas nesta regia˜o fronteira do
disco Gala´ctico.
Palavras-chave: Formac¸a˜o de Estrelas; Meio Interestelar; Nuvens Moleculares;
Enxames de Estrelas; Nebulosas de Reflecc¸a˜o.
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Abstract
This work contains a characterization of a star formation region, associated with
reflection nebulae, towards the region of IRAS 07383-3325 located at the lower side of
the Galactic disc, in the outer Galaxy. To study this region, we used near-infrared
(JHKS) images obtained with the VLT/ISAAC telescope, millimetre CO lines obtained
with the SEST telescope, and an optical V-band image from the YALO telescope.
The CO spectra were reduced using the XS software. Folding and baseline subtrac-
tion were carried out, followed by extraction of spectral parameters. The spectra revealed
the presence of a molecular cloud in this region, and led to the determination of the cloud
properties, such as its (radial) velocity, mass and extinction. The densest region of the
cloud turned out to be also its most dynamic region, spatially coincident with a reflection
nebula discovered through our near-infrared images.
Infrared images have been reduced using the IRAF software, and the effects of the sky
brightness, of the detector variable pixel-to-pixel sensitivity (flatfield) and of the presence
of bad pixels were corrected. The sources present in the final images were detected, and
the aperture photometry of these detections were preformed. The photometric results
were analyzed in order to identify the young stars embedded in the cloud and separate
them from field stars. In this manner, a new young embedded stellar cluster was detected,
composed of tens of stars, with an age of about a million years.
The occurrence of star formation at this border region of the Galactic disc has thus
been demonstrated.
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Desde o comec¸o da humanidade que o Homem se interroga sobre a presenc¸a constante e
misteriosa do brilho das estrelas, a contrastar com o fundo escuro da noite. Estes objectos
brilhantes, aparentemente eternos e imuta´veis, foram durante muito tempo incompreen-
didos, dando origem a que lhe fossem associadas va´rias conjecturas mı´sticas, religiosas
e filoso´ficas. So´ muito recentemente, no in´ıcio do se´culo XX, foi descoberto que o que
aparentava ser um objecto so´lido e fixo no espac¸o, era na realidade um objecto muito
activo onde ocorrem violentas exploso˜es termonucleares, libertando enormes quantidades
de energia.
As reacc¸o˜es termonucleares nas estrelas ocorrem convertendo o elemento ato´mico
mais leve do Universo, o hidroge´nio em he´lio. No fundo, o hidroge´nio funciona como
fonte de energia para a combusta˜o duma estrela, e por meio deste processo de conversa˜o,
acaba por se gastar. Assim, apesar da quantidade de hidroge´nio no interior de uma
estrela ser elevada, na˜o e´ poss´ıvel que uma estrela exista para sempre. De factos as
estrelas formam-se, evoluem e desaparecem.
As estrelas sa˜o parte integrante da estrutura do Universo e o estudo da sua formac¸a˜o
e evoluc¸a˜o e´ essencial para compreendermos a natureza do cosmos e chegarmos mais
perto da origem da nossa existeˆncia. Como disse Carl Sagan, “No´s somos poeira das
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estrelas”. Na pra´tica, todos os elementos mais pesados que o hidroge´nio e o he´lio, que
existem em grande abundaˆncia no planeta Terra, e que sa˜o base integrante da existeˆncia
e sustentabilidade da vida, sa˜o produzidos e libertados para o espac¸o quando uma estrela
morre.
As estrelas formam-se no interior de nuvens de ga´s e poeira do meio interestelar
que se encontram distribu´ıdas ao longo do disco gala´ctico. As nuvens permitem que a
mate´ria libertada pela morte de outras estrelas seja reciclada atrave´s da formac¸a˜o de
novas gerac¸o˜es de estrelas.
O grande problema e´ como estudar e tirar ilac¸o˜es acerca do processo evolutivo das
estrelas quando estas teˆm um tempo de vida na ordem dos milhares de milho˜es de anos de
vida (muit´ıssimo maior do que toda a histo´ria da civilizac¸a˜o humana). Felizmente existem
na nossa gala´xia cerca de cem mil milho˜es de estrelas, o que possibilita aos astro´nomos
observar uma grande quantidade de estrelas em diferentes esta´dios de evoluc¸a˜o nos seus
ciclos de vida.
Neste trabalho sera´ feito o estudo de um enxame de estrelas jovens, associado a
nebulosas de reflexa˜o. Neste cap´ıtulo, sera´ abordado o meio f´ısico onde as estrelas se
formam, os diferentes esta´dios da fase de formac¸a˜o estelar e finalmente os problemas
t´ıpicos do estudo de enxames de estrelas jovens realizado com os recursos tecnolo´gicos
que temos presentemente ao nosso dispor.
1.1 Meio Interestelar
O espac¸o entre as estrelas, apesar de a` primeira vista aparentar ser vazio, e´ na realidade
constitu´ıdo por ga´s fino (em me´dia 1 a´tomo de hidroge´nio por cm3), acompanhado de
gra˜os microsco´picos de poeira (de diaˆmetro aproximadamente 10−5 cm, sendo constitu´ıdos
por silicatos, grafite e gelos). A esta combinac¸a˜o de ga´s e poeira denominamos “meio
interestelar”. No caso da nossa Gala´xia, o meio interestelar encontra-se distribu´ıdo tal
2
CAPI´TULO 1. INTRODUC¸A˜O
que se concentra no disco e representa cerca de um de´cimo da massa total da Gala´xia.
Por sua vez, a principal contribuic¸a˜o para a massa do meio interestelar prove´m do ga´s,
pois a poeira so´ representa 1% dessa massa.
O meio interestelar e´ um meio pouco homoge´neo. A maior parte da mate´ria que o
constitui encontra-se distribu´ıda ora de forma difusa e extensa, ora compactada em forma
de nuvens. Pertencente ao meio interestelar temos por exemplo o ga´s coronal que, apesar
de representar 50% do volume do meio interestelar, contem apenas 1% da sua massa e
encontra-se a temperaturas da ordem de centenas de milhares de kelvin. Em contraste, o
ambiente das nuvens escuras e densas e´ extremamente frio, com temperaturas na ordem
dos 20 K, e com dimenso˜es consideravelmente mais pequenas, variando entre 1 e 50 pc.
E´ no ambiente frio destas nuvens que se formam mole´culas. Devido a` grande capa-
cidade que a poeira tem de absorver luz vis´ıvel, as zonas de maior densidade funcionam
como um escudo contra a penetrac¸a˜o da radiac¸a˜o de estrelas que se encontram no exterior
da nuvem. Devido a`s baixas temperaturas cine´ticas dos a´tomos e a` auseˆncia de radiac¸a˜o,
os a´tomos de hidroge´nio ligam-se e formam mole´culas de H2. Deste processo resultam as
nuvens moleculares que sa˜o os berc¸os onde as estrelas se formam.
1.1.1 Nuvens moleculares
Em 1784, William Herschel ao apontar o seu telesco´pio na direcc¸a˜o da constelac¸a˜o do
Escorpia˜o, deparou-se com uma zona do ce´u totalmente escura que contrastava com o
fundo brilhante coberto de estrelas da nossa Gala´xia (Houghton et al. 1942). A princ´ıpio
houve mesmo quem pensasse que existia um buraco vazio no meio do ce´u. Mas outros
contestavam que o que aparentava ser um buraco no ce´u era na realidade um objecto
obscuro que estaria mais pro´ximo de no´s obstruindo a luz das estrelas que se encontravam
atra´s dele.
Intrigado com esta possibilidade, Edward Emerson Barnard conseguiu as primeiras
evideˆncias da existeˆncia de um meio interestelar na nossa Gala´xia, ao publicar o primeiro
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levantamento (survey) fotogra´fico de va´rias zonas desta natureza (Barnard et al. 1919).
Barnard argumentou que as suas fotografias eram provas evidentes de que estas zonas
seriam na verdade objectos escuros entre no´s e as estrelas.
Anos mais tarde, Bart J. Bok reconheceu as nebulosas escuras, em particular as
compactas e de forma arredondada - hoje denominadas por “glo´bulos de Bok”, como
local onde se da´ a formac¸a˜o de estrelas (Bok et al. 1947).
Foi so´ uma questa˜o de tempo ate´ que os astro´nomos virassem a sua atenc¸a˜o para
a questa˜o do meio interestelar e da formac¸a˜o de estrelas que nela ocorre. Atrave´s de
observac¸o˜es no mil´ımetro foi feita a descoberta de que estas nuvens eram principalmente
compostas por mole´culas de hidroge´nio (Weinreb et al. 1963; Wilson et al. 1970). Este
novo meio de detecc¸a˜o permitiu que muitas nuvens moleculares pudessem ser detectadas,
mesmo na auseˆncia de um fundo com muitas estrelas.
Na sequeˆncia da hipo´tese lanc¸ada por Bok, durante a segunda metade do se´culo XX,
com o recurso dos avanc¸os tecnolo´gicos das observac¸o˜es no infravermelho e no mil´ımetro,
a associac¸a˜o entre as nebulosidades escuras e a formac¸a˜o de estrelas foi sendo comprovada
e cada vez mais aceite na comunidade cient´ıfica (Yun et al. 1990).
Estudo no mil´ımetro
As observac¸o˜es nos comprimentos de onda do mil´ımetro, permitiram detectar linhas de
emissa˜o das mole´culas presentes nas nuvens. Atrave´s destas detecc¸o˜es, os astro´nomos
foram capazes de determinar as propriedades f´ısicas do ga´s das nuvens moleculares, e em
particular a velocidade radial, a densidade de part´ıculas e a temperatura.
.
Apesar das nuvens moleculares serem essencialmente compostas por mole´culas de
hidroge´nio, o estudo do ga´s e´ feito atrave´s da detecc¸a˜o de linhas de emissa˜o de mono´xido
de carbono (CO) e os seus iso´topos. O facto da mole´cula de CO, devido a` sua assimetria,
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Figura 1.1: Riscas da transic¸a˜o J = 1 − 0 do CO e do seus iso´topos 13CO e C18O, na
direcc¸a˜o da nuvem molecular Auriga da constelac¸a˜o do Touro (Frerking et al. 1982).
ser um emissor mais forte nas transic¸o˜es rotacionais comparativamente com a mole´cula
de hidroge´nio (mole´cula sime´trica), e por a relac¸a˜o de abundaˆncia destas mole´culas ser
praticamente a mesma em todas as nuvens moleculares (aproximadamente uma mole´cula
de mono´xido de carbono por cada 104 mole´culas de hidroge´nio), faz com que as linhas de
emissa˜o de CO sejam uma forma eficaz e fa´cil de observar e determinar as propriedades
das nuvens moleculares.
Na figura 1.1, podemos ver exemplos de espectros t´ıpicos de linhas moleculares,
obtidos a partir de observac¸o˜es na direcc¸a˜o de uma nuvem molecular. Os espectros
permitem ver a contribuic¸a˜o da intensidade de emissa˜o das mole´culas (eixo vertical), em
func¸a˜o da velocidade radial das mole´culas (eixo horizontal). Da ana´lise de va´rios espectros
obitidos na direcc¸a˜o de nuvens moleculares, como o exemplo da figura 1.1, chegou-se a`
conclusa˜o que os movimentos das mole´culas nestes meios sa˜o muitas vezes superso´nicos,
pois a velocidade do som no ambiente frio das nuvens e´ da ordem de 0.2 km s−1.
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Figura 1.2: Diagramas de contorno dos integrais das intensidades das transic¸o˜es 12CO
(J = 2−1), 13CO (J = 1−0) e C18O (J = 1−0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 02130+5509
(Bachiller et al. 2002).
Mapas de mil´ımetro
Dado que as nuvens na˜o sa˜o objectos pontuais mas sim extensos, o estudo de uma nuvem
no mil´ımetro, usando uma antena u´nica, requer mapeamento. Para tal, cobre-se a nuvem
“ponto-a-ponto” (ou mais precisamente “beam-a-beam”), obtendo espectros de posic¸o˜es
espaciais sucessivas, deslocando o telesco´pio entre elas.
Se se conseguir observar um nu´mero razoa´vel de pontos de uma nuvem molecular,
pode-se gerar mapas destas nuvens, de uma grandeza escolhida, por exemplo, a intensi-
dade da risca, a a´rea da risca, ou a posic¸a˜o da risca.
Estes mapas na forma de diagramas de contorno, revelam bem as zonas da nuvem
onde a grandeza escolhida e´ mais intensa. Por exemplo, para uma risca opticamente
fina, a a´rea da risca e´ proporcional a` densidade de coluna do ga´s, pelo que uma maior
quantidade de ga´s corresponde a` zona do mapa onde e´ maior o valor da a´rea da risca.
Na figura 1.2 e´ poss´ıvel ver um exemplo de mapas de contorno de integrais de linhas




Contudo, embora em geral as linhas moleculares de CO sirvam como um bom indicador
das propriedades da nuvem quando se pretende estuda´-la como um todo, o mesmo na˜o
se aplica quando se quer estudar zonas particulares de maior densidade.
Esta problema´tica comec¸ou a ser discutida ao comparar as densidades de coluna
de CO (emissa˜o no mil´ımetro) com a de H2 estimada a partir da emissa˜o da poeira
(no infravermelho long´ınquo), na direcc¸a˜o de nu´cleos densos das nuvens (Kuiper et al.
1996; Willacy et al. 1998; Kramer et al. 1999; Caselli et al. 1999). Os resultados
desta comparac¸a˜o revelaram um claro decre´scimo da emissa˜o de CO nas zonas de maior
densidade das nuvens, em relac¸a˜o ao especta´vel de acordo com a relac¸a˜o das abundaˆncias
entre CO e H2.
Este feno´meno deve-se ao aumento do nu´mero de coliso˜es entre as part´ıculas de CO
e os gra˜os de poeira gelada nas zonas de maior densidade, levando a que as part´ıculas do
ga´s fiquem agregadas a`s part´ıculas de gelo.
A comparac¸a˜o dos estudos de CO com a emissa˜o da poeira sugere que o congelamento
e´ dominante quando a densidade da nuvem excede ∼ 3×104 cm−3 (Bacmann et al. 2002).
Este feno´meno e´ visivelmente noto´rio no exemplo da figura 1.3, em que se pretende
comparar a distribuic¸a˜o da emissa˜o do cont´ınuo da poeira na nuvem Barnard 68, com
a emissa˜o molecular trac¸ada pela mole´cula C18O (J = 1 − 0). De igual modo, a figura
1.4 mostra-nos o caso da nuvem escura Lynds 977, em que o aumento da abundaˆncia
de C18O com a densidade da nuvem e´ fortemente atenuada para valores de extinc¸a˜o no
vis´ıvel superiores a 10. Como consequeˆncia a emissa˜o do ga´s de CO nas zonas mais
embebidas de nuvens densas pode ser consideravelmente atenuada.
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Figura 1.3: Imagem o´ptica da nuvem Barnard 68 (Alves & Lada 2001), juntamente com
os mapa de contorno da intensidade integrada da emissa˜o do continuo da poeira a 850 µm
e o da linha molecular de C18O. O mapa de C18O foi obtido por Bergin et al. (2002),
com uma resoluc¸a˜o angular de ∼ 25′′, e o mapa da emissa˜o da poeira por Bianchi et al.
(2003), com uma resoluc¸a˜o angular de ∼ 15′′.
Figura 1.4: Relac¸a˜o entre a densidade de coluna de C18O e a extinc¸a˜o, AV , da nuvem
escura Lynds 977. A abundaˆncia de C18O tende a ficar constante para valores de AV
superiores a 10 (Alves & Lada 1999).
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Propriedades f´ısicas das nuvens
O facto das nuvens moleculares variarem de tamanho, massa, morfologia e outras propri-
edades f´ısicas, levou a que fosse atribu´ıda uma classificac¸a˜o. E´ costume considerar treˆs
tipos de nuvens: as Nuvens Moleculares Gigantes – muito extensas e de massa muito
elevada; Nuvens Moleculares Escuras – de menor extensa˜o e massa; e os ja´ mencionados
Glo´bulos de Bok – pequenos, de pequena massa e de aspecto aproximadamente esfe´rico.
Na tabela 1.1 apresentam-se os valores t´ıpicos das propriedades destas 3 classes de nuvens
moleculares.
Tabela 1.1: Propriedades f´ısicas das diferentes classes de Nuvens Moleculares
Tipo de Temperatura Densidade Diaˆmetro Massa
Nuvem Molecular (K) (cm−3) (pc) (M⊙)
Nuvens Moleculares Gigantes 10 - 40 103 - 104 10 - 100 104 - 106
Nuvens Moleculares Escuras 8 - 15 102 - 104 0.2 - 4 5 - 500
Glo´bulos de Bok ∼10 102 - 105 0.05 - 0.1 1 - 100
1.1.2 Formac¸a˜o das estrelas
Como ja´ foi referido, as nuvens moleculares escuras sa˜o, por exceleˆncia, o local que reu´ne
as condic¸o˜es necessa´rias para a formac¸a˜o de estrelas. E´ a partir do ambiente frio das
nuvens moleculares que as estrelas va˜o ser criadas. Este processo implica uma variac¸a˜o
da ordem de 20 magnitudes na densidade de part´ıculas, desde a nuvem ate´ a` estrela.
Atrave´s de observac¸o˜es e modelos teo´ricos foi poss´ıvel delinear, de forma gene´rica, o
processo de formac¸a˜o estelar, para o caso das estrelas de pequena massa.
Na figura 1.5 podemos ver uma representac¸a˜o esquema´tica das etapas que os modelos
preveˆem para a formac¸a˜o de uma estrela de pequena massa:
Numa fase inicial e´ necessa´rio que a forc¸a da gravidade supere a forc¸a da pressa˜o
te´rmica para que a mate´ria de uma futura estrela possa condensar. Para tal, e´ funda-
mental que existam zonas da nuvem cuja densidade seja suficientemente grande e que,
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Figura 1.5: Etapas da formac¸a˜o de uma estrela de pequena massa, com as respectivas
idades e temperaturas
simultaneamente, a temperatura das part´ıculas seja suficientemente baixa (o que implica
uma baixa pressa˜o do ga´s).
Nesta fase inicial o efeito da gravidade concentra lentamente a mate´ria num nu´cleo
denso, que se encontra envolvido por um campo magne´tico fraco e possui alguma rotac¸a˜o.
Este processo ocorre ate´ ao momento em que o nu´cleo denso atinge um valor de
massa cr´ıtico, conhecido por “massa de Jeans”, desencadeando um processo de colapso
gravitacional ra´pido. Em resultado deste colapso, forma-se uma zona central rodeada
de mate´ria envolvente. A concentrac¸a˜o de mate´ria na regia˜o central e´ designada por
protoestrela e e´ normalmente acompanhada por um disco circumestelar. Estes, disco e
protoestrela, encontram-se embebidos num envelope, onde a maior parte da massa de ga´s
e poeira ainda esta´ em acrec¸a˜o na sua direcc¸a˜o.
A formac¸a˜o do disco circumestelar e´ consequeˆncia da rotac¸a˜o do nu´cleo denso aquando
da acrec¸a˜o. A conservac¸a˜o do momento angular faz com que o material tenda a cair na
direcc¸a˜o do plano perpendicular ao eixo de rotac¸a˜o.
Com a acrec¸a˜o de mais mate´ria na protoestrela, esta vai ficando mais compacta
e quente. Quando acumula massa suficiente para que o seu nu´cleo atinja densidades e
temperaturas capazes de suportar a fusa˜o do deute´rio, da´-se o in´ıcio de va´rias ignic¸o˜es de




A radiac¸a˜o libertada por estas ignic¸o˜es, contraria a acrec¸a˜o e algum material comec¸a
a ser ejectado segundo o eixo de rotac¸a˜o dando origem a jactos colimados e a outflows.
Com a fase de acrec¸a˜o terminada e o envelope parcialmente dissipado pelos jactos e out-
flows, o objecto central deixa de ser designado como protoestrela e passa a ser considerado
uma estrela da pre-sequeˆncia-principal (PSP).
Durante a fase da PSP, a estrela sofre contracc¸o˜es ate´ atingir as condic¸o˜es que
permitem que ocorram reacc¸o˜es de fusa˜o do hidroge´nio. Apo´s um curto per´ıodo de sus-
tentabilizac¸a˜o das reacc¸o˜es nucleares, a estrela entra em equil´ıbrio hidrosta´tico, passando
finalmente a pertencer a` sequeˆncia principal.
Este modelo descreve, de forma algo simplista e presentemente aceite, os esta´dios
destes Objectos Estelares Jovens (OEJs). Estes modelos parecem ser bastante adequados,
particularmente para estrelas isoladas e de pequena massa, havendo ainda du´vidas no que
concerne a` formac¸a˜o de estrelas de grande massa.
Objectos estelares jovens (OEJs) e suas classes espectrais
A necessidade de saber identificar qual o esta´dio de formac¸a˜o em que se encontra um
objecto estelar jovem (OEJ = protoestrela ou estrela da PSP) levou a que fossem criados
me´todos que viabilizassem a classificac¸a˜o destes objectos.
E´ muito dif´ıcil observar directamente OEJs nos seus esta´dios iniciais, pois esta˜o
extremamente embebidos dentro da nuvem, e o material que esta´ em acrec¸a˜o a` sua volta
obscurece-os. Contudo, os gra˜os de poeira, ao absorverem a radiac¸a˜o vis´ıvel dos objectos
quentes que esta˜o embebidos na nuvem, sa˜o aquecidos, acabando por radiar.
Atrave´s da medic¸a˜o de densidades de fluxo a diferentes frequeˆncias, e´ poss´ıvel cons-
truir a distribuic¸a˜o espectral de energia (DEE) da radiac¸a˜o emitida pelo OEJ. A partir
desta foi poss´ıvel identificar as diferentes fases de formac¸a˜o de uma estrela. Baseando-se
nas ana´lises das DEEs de va´rios OEJs em diferentes fases de desenvolvimento, foram
definidas quatro fases de acordo com as diferentes DEEs. Na figura 1.6, podemos ver as
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distribuic¸o˜es espectrais em que foram divididas as classes.
As classes I, II e III foram definidas por Lada & Wilking (1984) com base nos
perfis das DEEs, e so´ mais tarde foi acrescentada a classe 0, a qual representa um esta´dio
anterior, mais frio, ou seja, com OEJs numa fase ainda mais jovem (Andre et al. 1993).
• CLASSE 0
As DEEs de classe 0 teˆm uma distribuic¸a˜o semelhante a` de um corpo negro mas o
seu ma´ximo de emissa˜o encontra-se na banda do sub-mil´ımetro e do infravermelho
long´ınquo. Esta emissa˜o e´ associada a` poeira fria da nuvem, o que nos leva a
concluir que estes OEJs se encontram profundamente embebidos na nuvem.
• CLASSE I
As DEEs de classe I sa˜o dominadas por um aumento considera´vel da energia emitida
nos comprimentos de onda mais longos (> 2 µm) e apresentam um espectro mais
largo e irregular que um espectro de um corpo negro em equil´ıbrio te´rmico.
Atribui-se o excesso de infravermelho a` presenc¸a de discos e envelopes circumeste-
lares.
• CLASSE II
Nas DEEs dos OEJs de classe II ja´ e´ noto´ria a contribuic¸a˜o das estrelas jovens.
O pico do espectro da´-se nos comprimentos de onda das banda do infravermelho
pro´ximo e do vis´ıvel. Tambe´m e´ noto´ria a presenc¸a do disco circumestelar pelo
excesso de infravermelho no espectro, este com um perfil diferente do da classe I.
• CLASSE III
A classe III e´ caracterizada pela auseˆncia de material circumstelar, por este ter
sido ejectado, consumido ou devido a` formac¸a˜o de planetas. Os OEJs de classe III
sa˜o os objectos mais pro´ximos das estrelas da sequeˆncia principal. As suas DEEs
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Figura 1.6: Distribuic¸a˜o espectral de energia das 4 classes de objectos estelares jovens
(Adams, Lada, & Shu 1987; Andre et al. 1993).
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apresentam um espectro muito pro´ximo de um corpo negro, com picos nos infra-
vermelho pro´ximo e no vis´ıvel, mas com a contribuic¸a˜o do excesso de infravermelho
muito mais atenuada comparativamente aos objectos de classe II.
1.1.3 Enxames de estrelas jovens
As nuvens moleculares escuras podem conter ate´ centenas de milhares de massas solares
de ga´s e poeira, contendo mate´ria para formar uma quantidade elevada de estrelas. E
efectivamente uma nuvem tende a formar grupos de estrelas designados por enxames.
A observac¸a˜o destes enxames de estrelas jovens, leva-nos a crer que dentro de cada
enxame as estrelas tera˜o iniciado o seu processo de formac¸a˜o razoavelmente ao mesmo
tempo. Este feno´meno torna poss´ıvel a comparac¸a˜o da evoluc¸a˜o de estrelas com diferentes
massas. Apesar da formac¸a˜o das estrelas ser praticamente simultaˆnea, a evoluc¸a˜o destas
e´ feita em ritmos diferentes. Como e´ previsto pelos modelos teo´ricos, as estrelas de maior
massa chegam mais cedo a` sequeˆncia principal, atingindo mais rapidamente os valores de
pressa˜o e temperatura necessa´rios para se dar a fusa˜o do deute´rio e posteriormente do
hidroge´nio.
Na verdade, os enxames de estrelas jovens podem conter estrelas mais massivas ja´
na sequeˆncia principal enquanto as estrelas menos massivas ainda esta˜o em esta´dios de
formac¸a˜o.
Por meio de observac¸o˜es do brilho aparente e a cor das estrelas jovens, estimaram-se
as suas luminosidades e temperaturas efectivas, para os enxames de distaˆncia conhecida.
Ao representar os dados num diagrama de Hertzsprung-Russell, foi poss´ıvel trac¸ar as
evoluc¸o˜es das estrelas da PSP de diferentes massas e a durac¸a˜o temporal de cada. Na
figura 1.7, podemos ver um exemplo destes com uma amostra de sete protoestrelas com
massas que variam entre 0.5 e 15 massas solares.
Conhecendo os valores das luminosidades e respectivas temperaturas de superf´ıcie
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Figura 1.7: Diagrama do tipo H-R com as linhas iso´cronas da evoluc¸a˜o das estrelas na
PSP para diferentes valores de massa.
das va´rias estrelas em formac¸a˜o, e´ poss´ıvel, aplicando modelos teo´ricos, obter uma esti-
mativa da idade de cada enxame.
1.1.4 Nebulosas de reflexa˜o
As nebulosas sa˜o objectos na˜o pontuais e de morfologia extensa que tem suscitado grande
interesse na astronomia. O conhecimento da presenc¸a destes objectos do ce´u e seu registo
foi feito por Charles Messier ao publicar em 1774 um cata´logo de objectos de natureza
na˜o pontual inclu´ındo, para ale´m de nebulosas, gala´xias e enxames de estrelas.
Hubble et al. (1922) descobriu que existiam nebulosas que emitiam radiac¸a˜o e outras
que reflectiam luz proveniente de uma estrela na sua proximidade ou de um conjunto
de estrelas. A raza˜o de certas nebulosas reflectirem luz e outras emitirem depende da
quantidade de energia que estas recebem da radiac¸a˜o que as ilumina. Se a radiac¸a˜o da
luz for suficiente para ionizar ou excitar o ga´s, este ira´ emitir radiac¸a˜o, criando assim
uma nebulosa de emissa˜o. Caso a radiac¸a˜o na˜o seja suficiente para se dar a ionizac¸a˜o ou
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excitac¸a˜o mas a necessa´ria para ser reflectida e dispersa pela poeira, esta torna-se vis´ıvel
como uma nebulosa de reflexa˜o.
As nebulosas de reflexa˜o e a sua associac¸a˜o com zonas de formac¸a˜o estelar e´ uma
relac¸a˜o conhecida ja´ de algum tempo. Va´rios tipos diferentes de objectos ligados a OEJs
foram descobertos associados a nebulosas de reflexa˜o, como por exemplo estrelas da PSP,
jactos e outflows. Durante um per´ıodo considera´vel a detecc¸a˜o de nebulosas de reflexa˜o
era o melhor me´todo para detectar zonas de formac¸a˜o de estrelas.
De facto, va´rios enxames de estrelas de infravermelho foram descobertas em surveys
na direcc¸a˜o de nebulosas de reflexa˜o. Testi et al. (1998) detectaram estrelas da PSP
relacionadas com nebulosas de reflexa˜o. Soares & Bica (2002, 2003) estudaram quatro
enxames de estrelas de pequena massa na nuvem molecular CMaR1, treˆs delas associadas
a nebulosas de reflexa˜o o´pticas. Dutra et al. (2003) e Bica et al. (2003) investigaram
mais de 3000 nebulosas o´pticas e de ra´dio com o recurso do 2MASS (Two Micron All
Sky Survey)1, encontrando 346 novos enxames de estrelas embebidos, grupos estelares e
candidatos.
Como vimos nas secc¸o˜es anteriores a formac¸a˜o de estrelas esta´ invariavelmente asso-
ciada ao material molecular pertencente a`s nuvens das quais as estrelas jovens se formam.
As estrelas jovens no processo da sua evoluc¸a˜o acabam por usar o ga´s dispon´ıvel e dis-
sipa´-lo. Como consequeˆncia, por acc¸a˜o de jactos e outflows, sa˜o formadas cavidades
nos material molecular envolvente. Estas cavidades permitem que foto˜es provenientes de
OEJs escapem e sejam dispersados (scattered) ao colidirem nas paredes das cavidades,
tornando assim poss´ıvel a detecc¸a˜o da presenc¸a de um ou mais OEJs (Yun et al. 1993;
Whitney et al. 1993, 2003).
Com o auxilio de modelos teo´ricos (e.g. Modelo de Monte Carlo) podemos saber
mais sobre as caracter´ısticas do material no interior das nuvens e, em particular, sobre
1Projecto conjunto da Universidade de Massachusetts e do Infrared Processing and Analysis Cen-
ter/California Institute of Technology, financiado pela NASA (National Aeronautics and Space Admi-
nistration) e a NSF (National Science Foundation)
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as propriedades reflectoras e dispersivas dos gra˜os de poeira do meio interestelar (Witt
et al. 1977; White et al. 1979). O estudo da polarizac¸a˜o da luz da nebulosa e´ um bom
meio para determinar qual a fonte ou fontes iluminadoras.
1.1.5 O objecto deste estudo
Para o presente trabalho foi seleccionada a fonte IRAS 07383-3325 do Cata´logo de Fontes
Pontuais (PSC) do sate´lite IRAS.
A fonte foi observada na direcc¸a˜o da outer Galaxy (regia˜o exterior da Gala´xia com-
preendida entre l = 90◦ e l = 270◦), tendo coordenadas gala´cticas l = 248◦, b = 5.9◦. A
fonte IRAS 07383-3325 esta´ situada abaixo do plano da Gala´xia (cerca de 500 pc) e a
direcc¸a˜o da linha-de-visa˜o atravessa uma menor espessura do disco Gala´ctico do que a`
primeira vista poderia parecer pela sua razoa´vel distaˆncia ao Sol (D ≈ 5 kpc).
IRAS 07383-3325 e´ listada no levantamento (survey) de CO de Wouterloot & Brand
(1989) como uma detecc¸a˜o de boa qualidade.
Na direcc¸a˜o desta fonte (a cerca de 10′′, surge uma nebulosa de reflexa˜o o´ptica,
evidente em imagens do DSS e identificada na base de dados SIMBAD como “BRAN 61”
ou “GN 07.38.4”.
Imagens do levantamento 2MASS, na banda KS, revelam a presenc¸a de um grupo
de estrelas nesta direcc¸a˜o (listado como candidato a enxame de estrelas por Dutra et
al. (2003)), envolto em nebulosidade infravermelha e estendendo-se para oeste, por
aproximadamente 1′.
A fonte IRAS, e a regia˜o a` sua volta, foi escolhida por Joa˜o Lin Yun como uma
das candidatas a enxames estelares jovens a estudar, com o objectivo de caracterizar a
formac¸a˜o estrelar na Gala´xia Exterior e a diferentes distaˆncias do centro Gala´ctico. Foram
obtidas imagens de infravermelho pro´ximo (JHKS), com o telesco´pio VLT, para analisar
o conteu´do estelar em estrelas jovens destas regio˜es de formac¸a˜o estelar. Especificamente
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para o caso da fonte IRAS 07383-3325, foram obtidas observac¸o˜es com o telesco´pio de
mil´ımetro (SEST), nas transic¸o˜es rotacionais J = 1− 0 e J = 2− 1 da mole´cula de CO
e alguns dos seus iso´topos, com o intuito de confirmar a presenc¸a de material molecular




Observac¸o˜es e reduc¸a˜o de dados
2.1 Observac¸o˜es no infravermelho
A fonte IRAS, referida e estudada neste trabalho, foi observada usando o telesco´pio Antu
(VLT UT1) do ESO nas bandas de infravermelho pro´ximo J , H e KS, usando o detector
Hawaii Rockwell (1-2.5µm) do instrumento ISAAC. O detector e´ formado por uma grelha
de 1024×1024 pixe´is de 18.5 µm de dimensa˜o e foi utilizada uma resoluc¸a˜o de 0.147′′/pix





A observac¸a˜o das treˆs bandas ocorreu durante a noite de 11 de Novembro de 2000.
Para cada uma das treˆs bandas, foram obtidas 6 imagens com deslocamentos espaciais
de 40
′′
em ascensa˜o recta e em declinac¸a˜o entre elas.
Com o intuito de evitar a saturac¸a˜o, cada uma das imagens foi constru´ıda por um
processo de soma de uma se´rie de imagens com tempos de integrac¸a˜o curtos. Cada
imagem foi constru´ıda por: 15 imagens com 4 segundos de integrac¸a˜o para a banda J e
20 imagens com 3 segundos para as bandas H e KS.
A fonte IRAS 07383-3325 na˜o esta´ centrada na imagem devido a` presenc¸a de uma
estrela muito brilhante nas proximidades que poderia danificar o detector e contaminar
a fotometria da imagem.
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Foram tambe´m efectuadas observac¸o˜es das estrelas padra˜o S677-D e P545-C (Persson
et al. 1998).
2.2 Observac¸o˜es no mil´ımetro
Foram obtidos dados de mil´ımetro para a fonte IRAS 07383-3325. As observac¸o˜es foram
executadas com o telesco´pio SEST de 15 metros, pertencente ao observato´rio de La Silla
do ESO. O SEST utiliza um espectro´grafo com 2000 canais com uma cobertura de 86
MHz, que corresponde a 43 kHz de amplitude por canal.
Os dados desta fonte foram recolhidos em treˆs e´pocas diferentes: Maio 2001, Abril e
Dezembro 2002. Durantes estes per´ıodos observaram-se as linhas de emissa˜o das seguintes
mole´culas nas respectivas frequeˆncias: 12CO (1−0) (115.271 GHz), 13CO (1−0) (110.201
GHz), 13CO (2− 1) (220.399 GHz), C18O (1− 0) (109.782 GHz) e C18O (2− 1) (219.560
GHz).
As observac¸o˜es destas linhas foram feitas na direcc¸a˜o de va´rias posic¸o˜es com o intuito
de mapear a nuvem. Os mapas resultantes sa˜o compostos por uma grelha de observac¸o˜es
pontuais distanciadas de 46′′ entre si. O tamanho de cada beam varia com a frequeˆncia
a que se observa. A` frequeˆncia de 110-115 GHz (respeitante a`s transic¸o˜es rotacionais
J = 1− 0) o beam tem uma cobertura de 46′′, enquanto a 220-230 GHz (respeitante a`s
transic¸o˜es rotacionais J = 2− 1) corresponde um beam de 22′′.
A verificac¸a˜o da precisa˜o do pointing foi feita regularmente apontando a antena
a um maser de SiO de coordenadas bem conhecidas. A precisa˜o estimada para estas
observac¸o˜es foi de 5′′.
As observac¸o˜es foram obtidas em modo de frequency switching, em alternativa ao
position switching. No caso do position switching, para cada ponto e´ observado outro
deslocado o suficiente da fonte para poder captar o sinal do ce´u (sem a fonte). Ao se
subtrair o sinal do ce´u, obte´m-se o sinal da fonte. Em modo de frequency switching,
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em vez de se apontar a antena para outro ponto, altera-se ligeiramente a frequeˆncia por
forma que a risca fique numa posic¸a˜o diferente no espectro´grafo. Por na˜o se ter que
apontar a antena para outro ponto recolhendo-se sinal da fonte durante todo o tempo
de observac¸a˜o, este me´todo e´ mais eficaz na raza˜o sinal/ru´ıdo conseguida no tempo de
observac¸a˜o.
A resoluc¸a˜o espectral de cada canal e´ de 0.11 km s−1 e 0.055 km s−1, respectivamente,
para as transic¸o˜es rotacionais J = 1− 0 e J = 2− 1.
2.3 Observac¸o˜es no v´ısivel
A fonte IRAS 07383-3325 foi observada na banda V pelo telesco´pio de 1 m YALO1,
localizado no Cerro Tololo Inter-American Observatory no Chile. O telesco´pio estava
equipado com a caˆmara ANDICAM de 2048×2048 pixeis, mas devido a problemas de lei-
tura (read-out) somente 1400×1024 pixeis foram utilizados. A resoluc¸a˜o foi de 0.3′′/pixel,
providenciando um campo de visa˜o de 7.0×5.1 arcmin2 do ce´u.
1Yale-AURA-Lisbon-Ohio conso´rsio (Bailyn et al. 1999)
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Figura 2.1: Uma imagem da fonte IRAS 07383-3325 na banda KS antes de ser efectuada
qualquer tipo de tratamento.
2.4 Reduc¸a˜o das imagens de infravermelho
A reduc¸a˜o das imagens foi executada com o auxilio de rotinas do software IRAF (Infrared
Reduction and Analysis Facility)2. O procedimento usado para a reduc¸a˜o dos dados sera´
seguidamente apresentado.
2.4.1 Subtracc¸a˜o do “ce´u”
Quando se observa nas frequeˆncias do infravermelho pro´ximo usando telesco´pios na Terra,
nem todos os foto˜es capturados pelo detector sa˜o provenientes da fonte celeste que se
deseja observar. Parte dos foto˜es detectados foram emitidos pela pro´pria atmosfera in-
troduzindo contaminac¸a˜o. A contaminac¸a˜o e´ ta˜o forte que torna dif´ıcil a percepc¸a˜o visual
de objectos pouco brilhantes na imagem, como se pode ver no exemplo da figura 2.1.
Admitindo que para pequenas variac¸o˜es espaciais e temporais, o brilho do ce´u e´
2O IRAF e´ distribu´ıdo pelos National Optical Astronomy Observatories, que sa˜o operados pela Asso-
ciation of Universities for Research in Astronomy, Inc., a` luz de um acordo cooperativo com a National
Science Foundation
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Figura 2.2: Imagem da fonte IRAS 07383-3325 na banda KS apo´s subtracc¸a˜o do ce´u.
praticamente constante, e´ poss´ıvel estimar a contribuic¸a˜o do brilho do ce´u combinando
as imagens deslocadas da mesma banda. Obte´m-se assim uma imagem com a estimativa
da contribuic¸a˜o do brilho do ce´u a que denominamos imagem “ce´u”. Ao subtrair a
imagem “ce´u” das imagens originais corrigimos o efeito do brilho do ce´u nas imagens.
Para cada uma das 6 imagens de cada banda foi constru´ıda a respectiva imagem
“ce´u” do seguinte modo: cada pixel da imagem “ce´u” (xi,yi) foi obtido pelo ca´lculo
da mediana dos 5 pixeis (xi,yi) das outras imagens deslocadas. O deslocamento entre
as imagens e o facto de em cada imagem as estrelas presentes ocuparem uma pequena
fracc¸a˜o do nu´mero de pixeis (o ce´u cobre a maior parte da imagem) faz com que a mediana
dos valores dos pixeis (xi,yi) seja um valor representativo do ce´u.
Com o recurso a` rotina IMCOMBINE, as imagens foram combinadas, com o crite´rio
de escolha da mediana para os valores dos pixe´is. Em seguida, para se efectuar a sub-
tracc¸a˜o dos respectivos ce´us a`s imagens foi utilizado a rotina IMARITH, que permite
efectuar operac¸o˜es matema´ticas sobre as imagens.
Ao analisar o resultado foi noto´ria a melhoria visual da imagem, como se pode ver
na figura 2.2.
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2.4.2 Flat field
O flat field e´ uma te´cnica utilizada para corrigir as imagens da variac¸a˜o da sensibilidade
no detector, dado que os cerca de um milha˜o de pixeis na˜o teˆm todos exactamente a
mesma sensibilidade a` luz incidente.
O procedimento desta te´cnica consiste na obtenc¸a˜o uma imagem de uma fonte uni-
forme (como por exemplo a cu´pula do telesco´pio), denominada imagem flat field, que
posteriormente ira´ dividir as imagens dos objectos em estudo.
Como o valor de cada pixel da imagem flat field e´ proporcional a` sensibilidade do
detector, ao dividirmos as imagens, pela respectiva imagem flat field corrigimo-las da
diferente sensibilidade dos pixeis do detector.
A divisa˜o das imagens foi feita utilizando novamente a rotina IMARITH.
2.4.3 Corte das imagens
Devido a` presenc¸a de pixeis estragados (na˜o funcionais) nos bordos das imagens, optou-se
por exclui-los, cortando-os das imagens. Para eliminar os bordos, foi utilizada a rotina
IMCOPY. A rotina permitiu que a partir de cada imagem fosse copiada apenas a zona
desejada.
2.4.4 Mosaico
Com o objectivo de obter uma melhor raza˜o sinal ru´ıdo nas imagens, as 6 imagens deslo-
cadas de cada banda, foram co-adicionadas criando uma imagem a que designamos por
mosaico.
No processo da construc¸a˜o de um mosaico, as 6 imagens sa˜o sobrepostas de modo a
corresponderem a`s mesmas zonas do ce´u. Os valores dos pixeis da imagem mosaico sa˜o
determinados pelo valor da me´dia dos pixeis das imagens sobrepostas.
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Para construir os mosaicos foi necessa´rio efectuar o ca´lculo dos offsets e de corrigir
os bad -pixeis.
Offsets
Para a sobreposic¸a˜o das imagens, foi necessa´rio determinar o posicionamento espacial
relativo, isto e´ os seus offsets relativos.
Por forma a obter valores de offsets com boa precisa˜o, optou-se por se fazer uma
estat´ıstica com uma amostra razoa´vel de pontos das imagens.
Para esse efeito foi utilizado a rotina DAOFIND. Esta rotina permite obter os valores
das coordenadas dos picos de cada fonte. O output desta rotina e´ constitu´ıdo por um
ficheiro com as coordenadas das fontes de cada imagem.
Esses dados foram enta˜o utilizados num algoritmo criado para calcular uma estima-
tiva dos valores de offset entre as imagens de cada banda. O algoritmo calculou para
cada fonte, detectada pelo menos em mais do que uma imagem, os respectivos offsets
relativos.
Bad-Pixeis
Devido a` existeˆncia de pixeis estragados no detector do telesco´pio ISAAC, foi necessa´rio
substituir os seus valores, de modo a na˜o contaminar os dados.
Os pixe´is defeituosos esta˜o identificados numa imagem bina´ria, a que denominamos
ma´scara dos bad-pixeis. Nesta ma´scara e´ atribu´ıdo a cada pixel estragado o valor 1 e 0
aos restantes.
Ao inserir o nome da ma´scara no header de cada imagem, os bad -pixeis sa˜o exclu´ıdos
do ca´lculo da me´dia, na criac¸a˜o dos mosaicos.
Desta forma, em vez de atribuir aos pixe´is estragados a me´dia calculada a partir dos
valores dos pixe´is que o envolvem (atribuindo assim um valor que na˜o foi observado na
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realidade), as imagens mosaico sa˜o constru´ıdas apenas com valores que correspondem a`
fonte observada.
Introduzindo os respectivos valores de offsets e aplicando a ma´scara dos bad -pixeis,
a combinac¸a˜o das imagens, originou as imagens mosaico das bandas J , H e KS. Estas






A fotometria das estrelas tem como objectivo a determinac¸a˜o do fluxo das estrelas pre-
sentes nas imagens, com a finalidade de converter os fluxos em valores de magnitudes
standard (padra˜o).
O ca´lculo do fluxo de uma estrela atrave´s de uma imagem digital requer que se
conhec¸a a` partida determinadas propriedades da imagem. O valor da abertura para a
qual se vai considerar o fluxo das estrelas, o valor do ru´ıdo de fundo e a forma como o fluxo
de uma fonte pontual e´ distribu´ıdo no detector, sa˜o alguns dos exemplos de paraˆmetros
que e´ necessa´rio analisar antes de se efectuar o ca´lculo fotome´trico. A descric¸a˜o desta
ana´lise encontra-se na seguinte secc¸a˜o.
2.5.1 Ana´lise preliminar
Com o intuito de analisar como o fluxo das estrelas se distribu´ıa nas imagens, foram
seleccionadas algumas estrelas, e, atrave´s da rotina IMEXAMINE, analisou-se os perfis
radiais das contagens dos foto˜es delas provenientes.
A figura 2.3 mostra um exemplo da variac¸a˜o do nu´mero de contagens com a distaˆncia
ao pico. Neste gra´fico podemos ver como a distribuic¸a˜o dos foto˜es das estrelas pode ser
descrita atrave´s de um ajuste de uma func¸a˜o gaussiana.
Uma das caracter´ısticas de uma func¸a˜o gaussiana e´ a sua FWHM (Full Width at
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Figura 2.3: Gra´fico do perfil radial da variac¸a˜o do nu´mero de contagens de uma estrela
isolada da imagem da banda Ks da fonte IRAS 07383-3325.
Tabela 2.1: Valores das FWHM das imagens das bandas J , H e KS
J H KS
FWHM 3.7 3.3 2.9
sigma 1.0 2.4 1.9
Half Maximum), que representa o valor da sua largura a meia altura.
Ao analisar va´rias estrelas isoladas, verifica-se pelos perfis das estrelas que os valores
da FWHM sa˜o aproximadamente os mesmos em cada imagem. (representam o valor do
seeing. Deste modo foi estimado um valor de FWHM para cada imagem.
Outro paraˆmetro importante para o ca´lculo da fotometria, e´ o valor dos desvios
padra˜o das contagens do fundo (ru´ıdo). Este valor designa-se por sigma. Os valores
dos sigmas foram estimados utilizando va´rios valores de zonas diferentes das imagens
(as zonas dos mosaicos com menor nu´mero de imagens sobrepostas apresentavam sigmas
mais elevados).
Os valores estimados de FWHM e sigma sa˜o apresentados na tabela 2.1. Estes
valores va˜o servir como paraˆmetros para a posterior detecc¸a˜o das fontes.
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2.5.2 Detecc¸a˜o de fontes
A detecc¸a˜o das fontes foi feita com a rotina DAOFIND (rotina que utiliza um determinado
algoritmo para detectar as coordenadas dos picos das fontes). O n´ıvel de detecc¸a˜o das
fontes foi definido pelo paraˆmetro threshold. Este crite´rio permite definir o valor mı´nimo
acima do n´ıvel de fundo para que se considere que houve detecc¸a˜o das fontes. Por exemplo,
para o valor de threshold N, uma fonte so´ e´ detectada caso o valor do seu pico, contado
a partir do valor me´dio do fundo (ou seja, o valor de contagens a partir do n´ıvel me´dio
do brilho do ce´u), seja N vezes superior a sigma (valor do ru´ıdo do ce´u).
Como se queria que a maior parte das estrelas fossem detectadas, incluindo o menor
nu´mero poss´ıvel de detecc¸o˜es falsas, o DAOFIND foi executado para treˆs valores dife-
rentes de threshold, respectivamente 4, 5 e 6 sigma. Com o recurso da rotina TVMARK
visualizou-se quais as fontes que estavam a ser detectadas pela rotina DAOFIND, para os
diferentes valores de threshold. Atrave´s desta ana´lise, optou-se por escolher o valor de th-
reshold igual a 5 sigma, por parecer a melhor soluc¸a˜o entre o compromisso de maximizar
o nu´mero de detecc¸o˜es verdadeiras e minimizar a contaminac¸a˜o por detecc¸o˜es falsas.
O algoritmo utilizado para calcular o centro das estrelas foi o centroid, que ajusta a
geometria de um centro´ide para determinar o centro das fontes.
Deste modo, foram obtidos ficheiros com as coordenadas das fontes detectadas ou
identificadas como fontes pontuais e sobre as quais sera˜o feitas os respectivos ca´lculos
fotome´tricos.
2.5.3 Fotometria de abertura
O ca´lculo da fotometria foi executado utilizando a rotina PHOT. Para determinar o
modo como o ca´lculo da fotometria seria feito, foi necessa´rio seleccionar previamente os
paraˆmetros e algoritmos a utilizar. Estes foram os seguintes:
• Sigma: Desvio padra˜o me´dio do ce´u (ru´ıdo). Usou-se os respectivos valores estima-
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dos com o IMEXAMINE.
• Fwhmpsf : Representa o valor adoptado da FWHM para as fontes pontuais da
imagem. Usou-se os respectivos valores estimados com o IMEXAMINE.
• Calgoritm: Seleciona o algoritmo utilizado para calcular as coordenadas do centro
das estrelas. Como os centros ja´ tinham sido calculados pela rotina DAOFIND,
escolheu-se a opc¸a˜o ’none’ para que na˜o efectuasse novamente o ca´lculo.
• Annulus e Dannulus : Representam os valores usados para confinar a zona anular
utilizada para o ca´lculo da contribuic¸a˜o do ce´u para o fluxo. Os valores utilizados
foram 10 pixe´is para ambos os paraˆmetros.
• Apertures: Define os raios das aberturas a serem usados no ca´lculo da fotometria.
Para todos os casos foram utilizadas as aberturas de 2, 4, 6, 8 e 10 pixe´is.
• Coords: Indica o nome do ficheiro de sa´ıda do DAOFIND com os valores das coor-
denadas das fontes detectadas, e cuja fotometria sera´ efectuada.
A magnitude de cada estrela e´ calculada do seguinte modo:
mag = zmag − 2.5× log10(flux/itime)
onde mag e´ a magnitude instrumental calculada,
zmag e´ o ponto zero da escala de magnitudes instrumentais (foi escolhido o valor
25),
flux e´ o fluxo calculado para a respectiva abertura,
itime e´ o tempo de exposic¸a˜o da imagem.
Ao correr a rotina, foram obtidos os valores das magnitudes instrumentais para cada
estrela, para as diferentes aberturas, e os respectivos erros associados a este processo.
A escolha dos diferentes valores de abertura para as estrelas foi feita com base numa
ana´lise pre´via da variac¸a˜o do brilho com a abertura. Atrave´s desta ana´lise, chegou-se a`
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Figura 2.4: Perfis radiais de uma estrela isolada, presente nas imagens das treˆs bandas,
J (a` esquerda), H (a` direita) e KS (em baixo).
conclusa˜o que a abertura de 10 pixe´is inclu´ıa a totalidade dos fluxos das estrelas. Veja-se
os gra´ficos representados na figura 2.4 que mostram como varia o brilho no caso de uma
estrela isolada nas bandas J , H e KS
2.5.4 Correcc¸a˜o de abertura
Contudo, por existirem estrelas pro´ximas umas das outras, na˜o se deve simplesmente
usar o valor de abertura de 10 pixeis para a fotometria das estrelas. E´ necessa´rio usar
uma abertura menor e posteriormente aplicar o procedimento de correcc¸a˜o de abertura
a todas as estrelas.
Nos casos de zonas de grande concentrac¸a˜o de estrelas, este procedimento permite
usar o fluxo medido numa abertura pequena, sem contaminac¸a˜o de outras estrelas, com-
pensando o de´fice de fluxo com um valor estimado usando estrelas isoladas e uma abertura
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maior.
O procedimento consistiu em:
• Escolher uma abertura pequena, que garanta que o fluxo de uma estrela na˜o seja
praticamente contaminado pelo fluxo de estrelas pro´ximas. Como o FWHM varia
entre os valores 2.9 e 3.7 pixe´is, a abertura escolhida foi de 3 pixeis por forma a
incluir uma fracc¸a˜o significativa do fluxo das estrelas.
• Obter os valores das magnitudes das estrelas, calculadas com uma abertura de 3 e
de 10 pixeis (os valores destas magnitudes sera˜o representadas por mag3 e mag10,
respectivamente).
• Para o ca´lculo da correcc¸a˜o de abertura, foi utilizada uma amostra de 100 estrelas
isoladas (de modo a excluir a contaminac¸a˜o por estrelas pro´ximas), suficientemente
brilhantes (de modo a minimizar a contribuic¸a˜o do ru´ıdo) e com valores de erro na
sua magnitude reduzidos. Para estas estrelas, foi calculada a diferenc¸a:
∆mag = mag3−mag10
(mag10 representa a magnitude das estrelas calculada com uma abertura de 10
pixeis)
• Calcular a me´dia e o desvio-padra˜o de ∆mag
• Adoptar a me´dia de ∆mag como o valor da compensac¸a˜o a subtrair a mag3:
mag10 = mag3−△mag
Os valores de correcc¸o˜es de abertura △mag e respectivos desvios padra˜o sa˜o apre-
sentados na tabela 2.2:
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Tabela 2.2: Correcc¸o˜es de abertura e respectivos desvios padra˜o (sigma).
J H KS
△mag 0.500 0.470 0.291
σ 0.020 0.050 0.026
2.5.5 Correcc¸a˜o da extinc¸a˜o
Os valores das magnitudes foram corrigidos do efeito da extinc¸a˜o, provocada pela absorc¸a˜o
da atmosfera da luz infravermelha. Como consequeˆncia, as magnitudes das estrelas re-
sultantes da fotometria das imagens de infravermelho pro´ximo ira˜o sofrer um acre´scimo.
Como este efeito depende das condic¸o˜es atmosfe´ricas do local de observac¸a˜o usamos os
valores dos coeficientes de extinc¸a˜o para o Paranal.




As magnitudes instrumentais finais foram calculadas aplicando as seguintes fo´rmulas:
m0J = mJ − kJXJ
m0H = mH − kHXH
m0KS = mKs − kKsXKs
(X - representa a Airmass do objecto quando foi observado)
2retirados do site da ESO:
http : //www.eso.org/sci/facilities/paranal/instruments/isaac/tools/imaging standards.html
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Tabela 2.3: Coordenadas e magnitudes das estrelas standard














Os zeropoints representam o valor a adicionar a`s magnitudes instrumentais, para as
poder converter em magnitudes standard. Os zeropoints (ZP) sa˜o definidos pela diferenc¸a
entre as magnitudes obtidas pelo instrumento (m0) e as magnitudes no sistema standard
(mSTD):
ZP = m0 −mSTD
Estrelas Standard
Para efectuar o ca´lculo dos zeropoints foram utilizadas as estrelas standard S677-D
e P545-C. Estas estrelas pertencem ao cata´logo de estrelas standard JHK de Persson
(LCO/Palomar NICMOS Table of Photmetric Standards; Persson et al. (1998) - JHK
Standards Catalogue) Os valores das suas coordenadas, magnitudes e os respectivos erros
esta˜o apresentados na seguinte tabela:
Das observac¸o˜es das estrelas standard foram obtidas 5 imagens deslocadas nas ban-
das J , H e KS. O processo da reduc¸a˜o destas imagens foi semelhante ao descrito para
as imagens da fonte IRAS. Em cada uma das imagens foi subtra´ıdo o ce´u e corrigiu-se o
flatfield.
Como so´ era pretendida a fotometria de uma estrela brilhante contida nas imagens,
optou-se por fazer a fotometria da estrela em cada imagem, na˜o sendo necessa´ria a criac¸a˜o
de mosaicos. A correcc¸a˜o dos bad -pixeis tambe´m na˜o foi necessa´ria apo´s concluir-se que
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Tabela 2.4: Zeropoints obtidos a partir das estrelas standard
ZPJ ZPH ZPKS σJ σH σKS
S677-D -0.146 0.296 0.766 0.021 0.028 0.027
P545-C -0.124 0.308 0.767 0.010 0.023 0.026
nenhum dos bad -pixeis se encontrava nas proximidades das estrelas standard.
Assim, os valores de FWHM e o sigma do ce´u foram medidos em cada uma das
imagens, sendo posteriormente utilizados para efectuar a fotometria de cada imagem.
Como as estrelas standard encontram-se isoladas nas imagens, foi escolhida uma
abertura grande de 20 pixeis para o ca´lculo da fotometria, na˜o sendo necessa´rio a cor-
recc¸a˜o da abertura.
Os seguintes paraˆmetros foram utilizados na rotina PHOT:
• Annulus e Dannulus: O ce´u foi calculado na regia˜o anular entre 20 e 30 pixeis de
distaˆncia a` estrela.
• Apertures: Escolheu-se uma abertura anular de raio de 20 pixeis.
Por fim, apo´s corrigir os valores das magnitudes das estrelas standard da extinc¸a˜o,
foram calculadas as diferenc¸as entre os valores das magnitudes instrumentais e os valores
das magnitudes standard dadas pelo cata´logo. Desta forma, determinaram-se os zero-
points a partir das 5 imagens obtidas para cada banda. O resultado deste ca´lculo e os
respectivos desvios padra˜o encontram-se apresentados na tabela 2.4.
2MASS
Outro processo utilizado para calcular os zeropoints consistiu na comparac¸a˜o das magni-
tudes de 10 estrelas brilhantes (com magnitudes KS inferiores a 14 mag) do cata´logo do
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Tabela 2.5: Zeropoints calculados a partir de 10 estrelas do 2MASS
ZPJ ZPH ZPKS σJ σH σKS
2MASS -0.048 0.396 0.845 0.050 0.051 0.047
2MASS (Two Micron All Sky Survey) Os resultados e respectivos desvios padra˜o esta˜o
representados na tabela 2.5.
A raza˜o para a diferenc¸a dos valores de zeropoints entre os dois me´todos, aproximada-
mente da ordem de 0.1 magnitudes, pode ser explicada pelo facto dos me´todos converte-
rem as magnitudes em dois sistemas padra˜o ligeiramente diferentes (sistema do Persson
no caso das estrelas standard e no pro´prio sistema de 2MASS). Por uma questa˜o de
prefereˆncia das magnitudes finais das estrelas no sistema Persson, e por o me´todo da
determinac¸a˜o dos zeropoints pelas estrelas standard apresentarem menores valores de





2.5.7 Correspondeˆncia entre as fontes presentes nas imagens
das bandas J , H, e KS
Para podermos avaliar as cores dos nossos objectos, e´ necessa´rio fazer a correspondeˆncia
entre as coordenadas das fontes, detectadas nas respectivas treˆs bandas, por forma a
obter para cada fonte as treˆs magnitudes J , H e KS.
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Utilizando a imagem da banda KS como refereˆncia, foram calculados os paraˆmetros
de transformac¸a˜o: translac¸a˜o, rotac¸a˜o e factor de escala, das imagens das bandas J e
H relativamente a KS. Para este ca´lculo, foram usadas va´rias fontes espalhadas pela
imagem. Ao analisar os resultados, concluiu-se que existia apenas translac¸a˜o entre as
imagens.
Ao aplicar a correcc¸a˜o da translac¸a˜o a`s coordenadas das fontes das bandas J e H , foi
poss´ıvel reunir os valores das magnitudes J , H e KS, e os seus respectivos erros, de todas
as fontes detectadas simultaneamente nas treˆs bandas. Por existirem fontes que so´ sa˜o
detectadas nas bandas H e KS e na˜o na banda J , foi tambe´m feita uma correspondeˆncia
apenas entre as bandas H e KS.
2.5.8 Erros das magnitudes instrumentais
O primeiro passo na ana´lise dos resultados passa por averiguar a qualidade da fotometria.
Como vimos no cap´ıtulo anterior, os valores das magnitudes das fontes obtidas foram
determinados com o recurso a rotinas ou algoritmos que permitiram calcular a posic¸a˜o de
cada fonte, o respectivo fluxo e finalmente a sua conversa˜o em magnitude com o seu erro
(ou incerteza) associado. Formalmente, a rotina PHOT calcula o erro na determinac¸a˜o










• merro - e´ o erro na determinac¸a˜o da magnitude para a abertura escolhida.
• fluxo - e´ o nu´mero total de contagens na abertura escolhida, exclu´ındo o ce´u.
• epadu - representa a conversa˜o do nu´mero de contagens em foto˜es.
• area - e´ a area da abertura em pixel2
• sigma - definido na secc¸a˜o 2.5.3
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Figura 2.5: Histogramas das magnitudes das fontes presentes nas imagens J , H e KS
• nceu - e´ o nu´mero de contagens da zona do ce´u.
Para os objectivos cient´ıficos deste trabalho optou-se por seleccionar somente as
fontes com erros inferiores a 0.15 magnitudes. Deste crite´rio resultaram 859, 725 e 950
detecc¸o˜es nas imagens da fonte IRAS 07383-3325 das bandas J , H e KS respectivamente.
2.5.9 Completude da amostra
Outro paraˆmetro importante que caracteriza a fotometria e´ o limite de completude, i.e.
qual o maior valor de magnitude para o qual foram detectadas 100% das estrelas dessa
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Figura 2.6: Erros da fotometria da rotina PHOT, das bandas J , H e KS. A recta vertical
a tracejado representa o limite de completude.
magnitude. O me´todo escolhido para estimar a completude de cada amostra foi a ana´lise
dos histogramas das magnitudes.
Como podemos ver representados na figura 2.5, todos os histogramas teˆm um pico ou
ma´ximo para um certo valor de magnitude. a partir deste valor, a diminuic¸a˜o no nu´mero
de detecc¸o˜es significa que na˜o sa˜o detectadas todas as estrelas dessas magnitudes mais
altas. Como o intervalo de magnitude correspondente ao ma´ximo de detecc¸o˜es pode na˜o
estar completo, definimos o limite de completude pelo valor de magnitude correspondente
ao intervalo anterior.
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Deste modo, foram estimados os limites de completude de observac¸a˜o em 19.7 na
banda J e 18.5 nas bandas H e KS. Podemos tambe´m ver como esta˜o relacionados os
erros instrumentais com a completude de cada amostra, nos gra´ficos apresentados na
figura 2.6.
2.5.10 Imagem RGB
A construc¸a˜o de uma imagem RGB a partir das imagens das bandas J , H e KS foi feita
atrave´s do FITS Liberator 3, plugin do software da Adobe Photoshop criado para o efeito.
A sobreposic¸a˜o das imagens foi feita automaticamente pelo programa. Nestas imagens
de falsa cor, foram atribu´ıdas as cores azul, verde e vermelho respectivamente a`s bandas
J , H e KS.
2.6 Reduc¸a˜o de dados de mil´ımetro
A reduc¸a˜o dos dados de mil´ımetro obtidos pelo SEST foi feita usando o software XS
(Spectral Line Reduction Package for Astronomy)4.
Como as observac¸o˜es foram efectuadas em modo de frequency switching, os espec-
tros resultantes conteˆm duas observac¸o˜es para cada risca separada do frequency throw
escolhido. A figura 2.7 mostra-nos um exemplo de um desses espectros.
2.6.1 Folding
O processo de folding tem como finalidade co-adicionar as duas riscas por forma a me-
lhorar a raza˜o sinal-ru´ıdo.
Na pra´tica faz-se coincidir a risca negativa com a positiva, deslocando-a do valor
de frequency throw utilizado no frequency switching, invertendo esse segundo espectro
3Plugin criado conjuntamente pela ESA e NASA.
4Criado por P.Bergman, Observato´rio de Onsala, Sue´cia
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Figura 2.7: Espectro da risca de CO(J = 1 − 0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325
obtidas em modo de frequency switching com um frequency throw de 9 MHz.
deslocado e adicionando-o ao primeiro. Da aplicac¸a˜o deste processo resulta o espectro da
figura 2.8.
2.6.2 Subtrac¸a˜o da baseline
Para subtrair a emissa˜o do cont´ınuo, usou-se o XS para ajustar uma func¸a˜o polinomial
a` baseline, de grau varia´vel consoante o seu perfil. Esta func¸a˜o foi depois subtra´ıda
ao espectro, resultando num novo espectro com uma baseline horizontal no n´ıvel de
intensidade zero. Para ajustar o polino´mio, basta escolher os intervalos onde se pretende
fazer o ajuste. As figuras 2.9 e 2.10 mostram um exemplo do ajuste e da posterior
subtracc¸a˜o de uma baseline.
2.6.3 Mapas
Tendo em vista a cobertura da nuvem, foram obtidos va´rios espectros de regio˜es cont´ıguas
na direcc¸a˜o da fonte IRAS.
Um exemplo de como se constro´i um mapa encontra-se representado na figura 2.11.
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Figura 2.8: Espectro da risca de CO(J = 1 − 0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325
apo´s o processo de folding.
Figura 2.9: Ajuste da baseline a um polino´mio de grau 6 (representada a azul). As caixas
verdes representam os intervalos considerados para o ajuste do polino´mio.
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Figura 2.10: Resultado apo´s a subtracc¸a˜o da baseline.
Todos os espectros representados na figura foram sujeitos a` reduc¸a˜o descrita nas secc¸o˜es
anteriores.
Com o recurso ao XS podemos obter os mapas de contorno das intensidades das riscas
de cada espectro. A figura 2.12 mostra-nos um exemplo de como se pode representar as
intensidades das linhas numa nuvem atrave´s de um mapa de contorno.
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Figura 2.11: Visualizac¸a˜o dos va´rios espectros cont´ıguos da risca de CO(J = 1 − 0) da
fonte IRAS 07383-3325.
Figura 2.12: Mapa de contorno da intensidade integrada da risca de CO (J = 1− 0) da
fonte IRAS 07383-3325. Os ca´lculos dos integrais das riscas foram obtidos para entre a
a´rea seleccionada dos rectaˆngulos vermelhos representados na figura anterior.
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2.7 Fotometria da imagem da banda V da fonte
IRAS 07383-3325 no vis´ıvel
A fotometria da fonte IRAS 07383-3325 na banda V, foi feita de forma ana´loga a` descrita
na secc¸a˜o 2.5.
Da ana´lise da imagem digital, com a rotina IMEXAMINE, foram estimados os va-
lores de FWHM e 3.2 de sigma. Seguidamente foram detectadas as posic¸o˜es das fontes
com um threshold de 5 pela rotina DAOFIND. Por fim, aplicou-se a rotina PHOT para
calcular as magnitudes instrumentais.
A conversa˜o das magnitudes para o sistema standard foi feita atrave´s de estrelas
comuns a` nossa imagem e ao cata´logo US Naval Observatory Catalogue. Os resultados
foram revistos comparando as magnitudes de duas estrelas do campo de visa˜o com foto-





Os espectros finais de CO revelam a presenc¸a de uma nuvem molecular. A partir do
mapa de espectros de 12CO, apresentado na figura 3.1, podemos ver que as observac¸o˜es
cobrem a nuvem molecular na sua totalidade. A nuvem exibe um tamanho angular de
∼ 5.4′×5.4′, o que corresponde a uma regia˜o com uma extensa˜o de ∼ 7.8×7.8 pc2 (para
uma distaˆncia de 5.0 kpc - ver secc¸a˜o 3.1.1.
A ana´lise da distribuic¸a˜o espacial da emissa˜o de CO revela que esta e´ ma´xima na
posic¸a˜o (+46,0) (46′′ a Este da posic¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325, que designaremos por
“centro da nuvem”), em todas as transic¸o˜es e iso´topos de CO observados. Todas as linhas
de CO sa˜o detectadas no intervalo compreendido entre as velocidades LSR4, vLSR, de 47
a 57 km s−1. Apenas as linhas com intensidade ma´xima treˆs vezes superior ao desvio
padra˜o da baseline foram considerados como emissa˜o genu´ına.
A figura 3.2 mostra os espectros de CO (J = 1 − 0), 13CO (J = 1 − 0) e C18O
(J = 1 − 0) na posic¸a˜o onde a emissa˜o e´ ma´xima (+46,0). As velocidades dos picos
de emissa˜o sa˜o vLSR = 51.3 km s
−1 para o CO (J = 1 − 0) e 52.1 e 51.6 km s−1,
4Local Standard of Rest velocity. Velocidade relativa ao sistema composto pelo Sol e um grupo de
estrelas vizinhas.
45
CAPI´TULO 3. RESULTADOS E ANA´LISE
Figura 3.1: Mapa de espectros do 12CO (J = 1− 0) na regia˜o da fonte IRAS 07383-3325
(posic¸a˜o (0,0)). A emissa˜o e´ mais intensa na posic¸a˜o (+46,0) que designamos por centro
da nuvem.
respectivamente, para o 13CO (J = 1 − 0) e C18O (J = 1 − 0). O espectro de C18O
(J = 1 − 0) foi ampliado por um factor de seis para ser percept´ıvel na figura, pois a
emissa˜o deste e´ mais fraca comparativamente com as outras. Estes valores de velocidade
sa˜o representativos da componente da velocidade me´dia radial do ga´s da nuvem molecular,
dando-nos uma indicac¸a˜o da velocidade radial da nuvem.
3.1.1 Distaˆncia a` nuvem molecular
A partir da velocidade LSR da nuvem molecular, podemos estimar a distaˆncia a que
esta se encontra. Para o efeito, aplica-se o modelo de rotac¸a˜o circular de Brand & Blitz
(1993), que permite derivar a distaˆncia helioceˆntrica a partir da velocidade radial da
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Figura 3.2: Espectros da transic¸a˜o (J = 1−0) das mole´culas CO, 13CO e C18O na posic¸a˜o
do mapa onde a emissa˜o e´ mais forte.
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nuvem. Ao usar o valor da velocidade radial do ga´s e as suas coordenadas gala´cticas,
obtemos a distaˆncia d ≃ 5.0 kpc, que corresponde a uma distaˆncia Galactoceˆntrica de
11.4 kpc. Devido a incertezas na curva de rotac¸a˜o e a poss´ıveis movimentos locais, a
incerteza na estimativa da distaˆncia pode chegar ate´ aos 20%. A distaˆncia obtida e´
compat´ıvel com o resultado anteriormente obtido por Wouterloot & Brand (1989), que
obtiveram a distaˆncia de 5.15 kpc utilizando a linha de CO (J = 1 − 0) e aplicando o
mesmo me´todo.
A latitude Gala´ctica b = −5.5 e a distaˆncia Gala´cticoceˆntrica da nuvem implicam
que esta esteja situada cerca de 500 pc abaixo do plano Gala´ctico (definido por b = 0).
Segundo May et al (1997), nesta regia˜o da Gala´xia o disco e´ caracterizado por estar
empenado, atingindo distaˆncias de 200 pc abaixo do plano Gala´ctico (ver figura 3.3). O
facto de a distaˆncias verticais de 500 pc o nu´mero de nuvens moleculares ser reduzido
torna o estudo desta nuvem molecular particularmente interessante, por pouco se saber
sobre o processo de formac¸a˜o estelar em ambientes de fronteira da nossa Gala´xia, onde o
ga´s molecular e´ mais escasso.
3.1.2 Distribuic¸a˜o do ga´s
A partir dos mapas das linhas espectrais, foram criados diagramas de contorno corres-
pondentes a diferentes paraˆmetros. Apenas os diagramas de contorno mais relevantes
para a discussa˜o deste trabalho sera˜o apresentados e devidamente analisados. No caso
das linhas C18O (J = 1 − 0) e C18O (J = 2 − 1) na˜o foram criados mapas de contorno,
por praticamente so´ existir detecc¸a˜o no espectro onde a emissa˜o e´ ma´xima (+46,0).
Comec¸aremos por analisar os diagramas da emissa˜o integrada
∫
TMB dv, de CO
(J = 1 − 0) e de 13CO (J = 1 − 0), representados na figura 3.4. Estes mostram que a
emissa˜o decresce em todas as direcc¸o˜es a partir do pico de emissa˜o (+46,0). A nuvem
parece tambe´m ter um ligeiro alongamento na direcc¸a˜o Este-Oeste. Na zona mais a Este,
a emissa˜o e´ aproximadamente circular a` volta do pico de emissa˜o, indicando a presenc¸a
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Figura 3.3: Gra´fico representativo da zona da gala´xia, onde se encontra a fonte
IRAS 07383-3325, retirado de May et al (1997). O gra´fico representa a distaˆncia ao plano
Gala´ctico de uma amostra de nuvens moleculares em func¸a˜o da longitude gala´ctica, para
as distaˆncias Galactoceˆntricas de 11 a 13 kpc. A linha recta representa uma aproximac¸a˜o
de primeiro grau da inclinac¸a˜o do disco. A fonte IRAS encontra-se a uma distaˆncia
considera´vel abaixo desta zona “abatida” do disco.
de ga´s aquecido e uma elevada densidade de coluna do ga´s molecular. Na zona a Oeste,
a emissa˜o do ga´s parece mais estreita e difusa.
Na figura 3.5 encontra-se representado o diagrama de contorno dos valores da largura
das linhas (FWHM) de 12CO (J = 1− 0). Neste podemos ver que as larguras das linhas
variam desde 1 km s−1, onde o ga´s esta´ mais quiescente, ate´ 3.4 km s−1 atingida na
posic¸a˜o (+46,0) (posic¸a˜o do centro da nuvem molecular), indicando actividade dinaˆmica
no ambiente gasoso, possivelmente causado pela presenc¸a de fontes energe´ticas embebidas
centro da nuvem. Na posic¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325, posic¸a˜o (0,0) do mapa, a largura
e´ de 1.8 km s−1, indicando alguma actividade dinaˆmica mas bastante mais atenuada.
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Figura 3.4: Diagramas de contorno da emissa˜o integrada
∫
TMB dv das linhas de CO
(J = 1 − 0) e 13CO (J = 1 − 0), para o intervalo compreendido entre 47 e 57 km s−1.
Os n´ıveis de contorno mais baixos para o 12CO sa˜o de 1 e 3 K km s−1, com os n´ıveis
seguintes em passos de 5 K km s−1. No caso do 13CO, os n´ıveis mais baixos representam
0.3, 0.6, e 1 K km s−1, com os n´ıveis seguintes em passos de 1 K km s−1. Representados
no canto inferior direito dos mapas encontra-se o tamanho do beam do SEST a 115 GHz
e a 110 GHz. A fonte IRAS esta´ localizada na posic¸a˜o (0,0).
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Figura 3.5: Mapa de contorno da largura das linhas de 12CO (J = 1 − 0). Os n´ıveis de
contorno esta˜o definidos em passos de 0.6 km s−1. O n´ıvel mais baixo e´ 0.6 km s−1.
3.1.3 Massa e extinc¸a˜o da nuvem molecular
Existem diferentes me´todos que podem ser aplicados por forma a obter uma estimativa
da massa da nuvem a partir das linhas de emissa˜o de CO e dos seus iso´topos. Como as
linhas de 12CO (J = 1 − 0) e 13CO (J = 1 − 0) apresentam melhor raza˜o sinal-ru´ıdo e
uma maior cobertura espacial, vamos utilizar me´todos que permitem determinar a massa
da nuvem e a respectiva extinc¸a˜o em cada posic¸a˜o a partir destes dados.
Para a primeira estimativa, sera˜o utilizados apenas os valores das intensidades inte-
gradas do 12CO (J = 1− 0), aplicando o me´todo que usa a correlac¸a˜o emp´ırica entre as
intensidades integradas e a densidade de coluna do H2 ao longo de cada linha de visa˜o





em que X e´ uma constante cuja determinac¸a˜o e´ feita empiricamente.
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Na nossa determinac¸a˜o, usou-se o valor X = 1.9×1020 cm−2 (K km s−1)−1 derivado
por Strong & Mattox (1996) para zonas mais distantes da zona exterior da Gala´xia (far
outer Galaxy). A partir dos valores da densidade de coluna de H2, podemos obter a
massa total de ga´s. Usamos para isso o valor da distaˆncia de 5 kpc e o valor de 2.72
para a massa molecular me´dia µ, determinado por Allen (1973). Deste procedimento,
obtivemos o valor da massa da nuvem, MCO = 1.6×10
3M⊙, para toda a a´rea mapeada.
A partir dos valores da densidade de coluna em cada posic¸a˜o do mapa, e´ poss´ıvel
calcular uma estimativa do valor da extinc¸a˜o AV nessa direcc¸a˜o (Bohlin et al. 1978).
Os valores de extinc¸a˜o foram calculados a partir da relac¸a˜o N(H2)/AV = 9.2 × 10
20
cm−2 mag−1 (Frerking et al. 1982). Desta relac¸a˜o resultaram os valores de AV = 15
magnitudes para a posic¸a˜o central da nuvem (+46,0) e de AV = 4.5 magnitudes para a
posic¸a˜o da fonte IRAS (0,0).
Um me´todo alternativo para a determinac¸a˜o dos valores de densidade de coluna,
e subsequente estimativa da massa e valores de extinc¸a˜o, consiste na utilizac¸a˜o de duas
linhas, uma opticamente espessa e outra opticamente fina, no nosso caso CO (J = 1−0) e
13CO (J = 1−0), respectivamente, no pressuposto de a nuvem se encontrar em equil´ıbrio
termodinaˆmico local. Nesta condic¸a˜o podemos assumir que as temperaturas de excitac¸a˜o
sa˜o as mesmas para ambas as transic¸o˜es. Podemos obter uma estimativa da respectiva











em que Tex representa a temperatura de excitac¸a˜o (dada pelo valor do pico da tempera-
tura main beam de 12CO) para as respectivas posic¸o˜es (i,j), e K = 2.42× 1014.
Por fim, adoptando o valor de 5 × 105 (Dickman 1978) para a raza˜o entre as
abundaˆncias H2/
13CO, o ca´lculo da massa total da nuvem conduz a M13CO = 6×10
2M⊙.
O facto dos valores obtidos para a massa total do ga´s da nuvem pelos dois me´todos
serem diferentes pode ser devido a`s seguintes razo˜es:
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• O me´todo emp´ırico baseado na emissa˜o do 12CO, apesar de bastante fia´vel a um
n´ıvel estat´ıstico, podera´ na˜o ser o mais correcto quando aplicado a uma nuvem
individual.
• O mapeamento feito em 13CO e´ menos representativo relativamente ao feito em
12CO, devido a uma menor cobertura espacial e uma menor raza˜o sinal-ru´ıdo do
primeiro em relac¸a˜o ao segundo, traduzindo-se numa menor contribuic¸a˜o para a
estimativa da massa total por parte do 13CO.
• Segundo Padoan et al. (2000), assumir condic¸o˜es de equil´ıbrio te´rmico usualmente
subestima o valor da densidade de coluna de 13CO, e consequentemente os valores
de massa estimados podem ser subavaliados de um factor que pode variar entre 1.3
e 7.
• Os mapas de 12CO e de 13CO na˜o representam as mesmas zonas da nuvem por
corresponderem respectivamente a linhas opticamente espessas e finas.
Podemos concluir, com estas considerac¸o˜es, que as estimativas obtidas por estes dois
me´todos sa˜o compat´ıveis entre si.
Por fim, tambe´m se obteve uma estimativa para os valores da extinc¸a˜o a partir dos




Existem va´rias estimativas para os valores dos paraˆmetros c1 e c2 feitas a partir
do estudo de diferentes zonas do meio interestelar da nossa Gala´xia. Por uma questa˜o
de coereˆncia entre os me´todos, optou-se por adoptar para os valores dos paraˆmetros
os resultados de Frerking et al. (1982) para a regia˜o do Touro, respectivamente c1 =
7.1 × 10−16 mag cm−2 e c2 = 1.0 mag, ja´ que estes autores utilizaram o mesmo valor
da raza˜o entre as abundaˆncias de H2 e
13CO obtido por Dickman (1978) (5× 105) para
a sua determinac¸a˜o. Dos valores das densidades de coluna de 13CO, nas posic¸o˜es (0,0)
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e (+46,0) resultaram os respectivos valores de extinc¸a˜o no vis´ıvel AV = 3.6 e AV = 12
magnitudes respectivamente.
A discrepaˆncia entre os valores da extinc¸a˜o obtidos pelos dois me´todos e´ aceita´vel,
tendo em conta que os dois u´ltimos factores mencionados para a discrepaˆncia entre as
massas tambe´m entram em considerac¸a˜o para a determinac¸a˜o da extinc¸a˜o a partir do
13CO, ou seja, o facto dos valores estimados por este me´todo serem menores e´ expecta´vel.
Podemos enta˜o concluir que os valores da extinc¸a˜o obtidos pelos dois me´todos tambe´m
esta˜o em concordaˆncia.
Os valores obtidos para as outras posic¸o˜es dos mapas espectrais podem ser consul-
tados no final deste trabalho na secc¸a˜o dos Apeˆndices. Ai, sa˜o apresentados todos os
espectros reduzidos bem como os respectivos valores da temperatura main beam, veloci-
dade da risca, FWHM, intensidade integrada da linha, ru´ıdo da baseline, e para os casos
do 12CO e 13CO as respectivas densidade de coluna.
3.2 Nebulosa o´ptica e estrelas envolventes
A imagem da banda V na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325, representada na figura 3.6,
revela a presenc¸a de uma nebulosidade o´ptica a envolver um pequeno grupo de estrelas
na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325 (centro da imagem). A partir da imagem das
linhas de contorno de igual brilho da imagem da banda V, representada na figura 3.7,
verificou-se que a posic¸a˜o da fonte IRAS se encontra bem dentro da nebulosa, na˜o estando
contudo associada a nenhuma das estrelas presentes. Devido ao tamanho do beam e do
respectivo tamanho da elipse de erro dos dados do sate´lite IRAS, e´ muito prova´vel que
todas as estrelas envolvidas pela nebulosa contribuam para os valores dos fluxos da fonte
IRAS 07383-3325.
Das estrelas presentes na nebulosa, existem treˆs mais brilhantes e que esta˜o clara-
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Figura 3.6: Imagem da banda V na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325. A imagem
cobre 2.56× 2.56 arcmin2 e esta´ centrada na fonte IRAS. Note-se a nebulosidade o´ptica
a envolver um pequeno grupo de estrelas. A direcc¸a˜o Norte e´ para cima e Este para a
esquerda.
Figura 3.7: Diagrama de contorno da imagem da figura 3.6. Neste encontram-se assinala-
das as treˆs estrelas (A, B e C) mais brilhantes da nebulosa o´ptica. Os n´ıveis de contorno
sa˜o 8, 12, 20, 30, e 200 vezes o valor de sigma do ru´ıdo do fundo do ce´u. A fonte IRAS
esta´ localizada na posic¸a˜o (0,0) do diagrama
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Tabela 3.1: Fotometria da banda V das estrelas da nebulosa o´ptica
ID α(2000) δ(2000) mV
A 07 40 14.7 −33 32 34 14.90
B 07 40 15.8 −33 32 39 15.27
C 07 40 16.1 −33 32 31 13.66
mente associadas a` nebulosa, levando a que lhes fossem associadas as letras A, B e C por
forma a identifica´-las, como se pode ver na figura 3.7. Os valores da fotometria destas
estrelas sa˜o dados na tabela 3.1.
Conjugando a posic¸a˜o da nebulosa o´ptica com a estrutura da nuvem analisada na
secc¸a˜o anterior, podemos conjecturar um poss´ıvel cena´rio em que estas estrelas da ne-
bulosa o´ptica sa˜o estrelas jovens associadas a` nuvem molecular e que tera˜o ja´ dissipado
grande parte do ga´s e poeira envolvente, tornando-se assim opticamente vis´ıveis.
3.3 Nebulosa e populac¸a˜o de OEJs
Na figura 3.8 apresentamos a composic¸a˜o em falsa cor das imagens das bandas J , H e KS
na direcc¸a˜o da fonte IRAS. A fonte IRAS esta´ localizada ligeiramente abaixo do centro,
na direcc¸a˜o das estrelas A, B e C da nebulosa o´ptica, que na imagem sa˜o destacadamente
mais azuis. Contudo, o aspecto mais interessante desta figura e´ a nebulosa vermelha
localizada um pouco mais a Este da fonte IRAS, na˜o detecta´vel na banda V. A posic¸a˜o
desta nebulosa localiza-a no interior do beam da posic¸a˜o (+46,0), ou seja, na zona central
da nuvem molecular. De facto e´ percept´ıvel na imagem o aumento do nu´mero de estrelas
vermelhas nesta regia˜o, que associado ao centro da nuvem e a` presenc¸a da nebulosa,
reforc¸a o cena´rio desta regia˜o conter um pequeno enxame embebido na nuvem.
56
CAPI´TULO 3. RESULTADOS E ANA´LISE
Figura 3.8: Imagem de falsa cor J (azul), H (verde) eKS (vermelho) da fonte IRAS 07383-
3325. De realc¸ar a presenc¸a das treˆs estrelas da nebulosa o´ptica (a Sul do centro) e a
nebulosa de infravermelho (a Este das estrelas da nebulosa o´ptica).
3.3.1 Nebulosa de infravermelho
Como ja´ foi referido no cap´ıtulo 1, as nebulosas de infravermelho teˆm origem durante o
processo de formac¸a˜o de estrelas. Durante esta fase, o envelope e a nuvem molecular sa˜o
escavados pelos jactos e outflows provenientes de OEJs embebidos na nuvem molecular,
sendo este efeito particularmente mais intenso quando os OEJs se encontram nos estados
evoluciona´rios mais jovens de Classe 0 (Andre et al. 1993) e Classe I (Adams, Lada,
& Shu 1987). Ao se formarem as cavidades na nuvem molecular, a luz proveniente dos
objectos embebidos no centro da nuvem pode escapar atrave´s da dispersa˜o nas paredes
da cavidade ate´ eventualmente ser reflectida para a nossa linha-de-visa˜o. O aspecto
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da nebulosa varia consoante o aˆngulo de inclinac¸a˜o que o eixo de simetria da cavidade
forma com a nossa linha-de-visa˜o. Para explicar as va´rias possibilidades de formas que as
nebulosas de infravermelho pro´ximo tomam, foram elaborados modelos teo´ricos baseados
em simulac¸o˜es nume´ricas de nebulosas de infravermelho embebidas associadas a OEJs.
Os modelos reproduzem as diferentes formas das nebulosas consoante a inclinac¸a˜o do
eixo da cavidade, as propriedades do ga´s e a forma geome´trica da cavidade. Destes,
salientam-se na literatura os modelos produzidos por Lazareff, Pudritz, & Morin (1990),
Whitney et al. (1993), Whitney et al. (2003), e Stark et al. (2006).
A ana´lise da nebulosidade detectada nas bandas JHKS sugere fortemente que esta´
a ocorrer dispersa˜o e que esta´ e´ causada pela poeira.
O ca´lculo astrome´trico da posic¸a˜o do pico da intensidade da nebulosa, para cada
banda, revela que as posic¸o˜es dos picos da nebulosa nas imagens J , H e KS encontram-
se a uma distaˆncia de aproximadamente 0.15′′ (1 pixel) uns dos outros, por ordem de
comprimento de onda, e praticamente no mesmo sentido do alongamento da nebulosa
(na direcc¸a˜o Nordeste). Este e´ o comportamento esperado para luz que e´ dispersada.
Por seu lado, os resultados da fotometria revelaram que na˜o houve detecc¸a˜o de fonte
pontual na direcc¸a˜o da nebulosa, em nenhuma das bandas JHKS, ja´ que os valores do
FWHM da nebulosa (da ordem de 12∼14 pix) sa˜o va´rias vezes superiores aos valores do
FWHM comum a`s fontes pontuais de cada imagem. Estes valores elevados do FWHM sa˜o
uma prova de que a fonte iluminadora da nebulosa na˜o e´ directamente vis´ıvel, e apenas
a luz dispersada dentro da cavidade e´ que e´ detecta´vel dando forma a` nebulosa.
De facto, e´ poss´ıvel, atrave´s dos modelos teo´ricos referidos nesta secc¸a˜o, estimar
algumas caracter´ısticas da cavidade. Dos modelos de Whitney et al. (1993), conclu´ımos
que os modelos nu´meros 13 e 14 sa˜o os que mais se assemelham a` forma da nossa nebulosa.
Estes modelos correspondem a` simulac¸a˜o de luz, proveniente de uma fonte embebida, que
se propaga dentro de uma cavidade cil´ındrica, com uma profundidade o´ptica moderada,
em que o aˆngulo de inclinac¸a˜o do eixo da cavidade com a linha-de-visa˜o e´ dado por
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Figura 3.9: A nebulosa de infravermelho pro´ximo, nas bandas J , H e KS. Os n´ıveis de
brilho sa˜o 5, 10, 20,60, 180, 600, e 2400 vezes o valor de sigma (ru´ıdo do ce´u). Cada
intervalo pequeno nos eixos representa 1′′.
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Figura 3.10: Imagem referente a` figura 4b de Whitney et al. (1993). Nesta podemos
ver os dois resultados que melhor se ajustam para descrever a nebulosa de infravermelho
da fonte IRAS. Nos modelos esta˜o representados tambe´m as linhas de polarizac¸a˜o da
nebulosa. Estes modelos 13 e 14 foram gerados assumindo que a luz e´ dispersada por
uma cavidade cil´ındrica com 50 UA de diaˆmetro e que esta se encontra inclinada de
cos i = 0.6 em relac¸a˜o a` linha-de-visa˜o.
cos i = 0.6 (i ≃ 53). Dos modelos de Stark et al. (2006), obte´m-se valores semelhantes,
que sugerem que o eixo da cavidade tera´ uma inclinac¸a˜o de 60.
A figura 3.9, apresenta os diagramas de contorno das imagens JHKS da nebulosa
de infravermelho. Nesta podemos ver que a nebulosa cresce em extensa˜o (na direcc¸a˜o
Nordeste) e em brilho quando se vai no sentido dos comprimentos de onda crescentes, de
J para H , para KS.
Por fim, fez-se uma estimativa do brilho da nebulosa nas bandas JHKS, aplicando
fotometria com a abertura de 10 pixeis (a mesma utilizada para a fotometria das estrelas)
centrada nos picos de ma´xima intensidade. Deste processo foram obtidos os seguintes
valores para a estimativa do brilho relativo da nebulosa: J = 15.2, H = 13.4 e KS = 12.1.
Se assumirmos que a dispersa˜o da luz na˜o provoca alterac¸o˜es significativas na cor da fonte
iluminadora podemos, em aproximac¸a˜o, utilizar as cores da luz proveniente da nebulosa
como as da fonte iluminadora. Essas cores, (J−H)= 1.8 e (H−KS)= 1.3, sa˜o compat´ıveis
com um OEJ de pequena massa que se encontra no esta´dio de Classe I.
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3.3.2 Avermelhamento e a populac¸a˜o estelar embebida
Como foi discutido na secc¸a˜o 1.1.1, a poeira presente nas nuvens moleculares, provoca o
avermelhamento da luz, tornando mais vermelhos os objectos que estejam embebidos ou
se encontrem atra´s da nuvem. No nosso caso, podemos presenciar o efeito de avermelha-
mento da nuvem molecular pela ana´lise do histograma das cores (H − KS). Na figura
3.11, esta´ representado o histograma das cores (H−KS) das fontes detectadas em ambas
as bandas. No intervalo (H−KS)< 0.8, o histograma segue uma curva aproximadamente
sime´trica com o valor ma´ximo em (H −KS) = 0.35 mag. As fontes com cores (H −KS)
nesse intervalo, correspondem na sua maioria a estrelas da sequeˆncia-principal que esta˜o
localizadas a` frente da nuvem molecular. A existeˆncia de um intervalo de cores para
um lado e para o outro do pico (dispersa˜o relativamente ao pico) e´ consequeˆncia das
diferenc¸as entre as cores intr´ınsecas das estrelas da sequeˆncia-principal e das pequenas
variac¸o˜es da extinc¸a˜o do meio interestelar na direcc¸a˜o de cada fonte. O valor me´dio de
(H−KS) nesse intervalo e´ 0.33, com um desvio-padra˜o de 0.15. Podemos enta˜o considerar
que as estrelas com valores de (H −KS) ≥ 0.8, correspondente ao valor me´dio das cores
das estrelas de campo (que neste caso esta˜o localizadas a` frente da nuvem), adicionado
de treˆs vezes o desvio padra˜o, sa˜o estrelas avermelhadas pela poeira da nuvem.
Devido a` localizac¸a˜o da nuvem molecular na nossa Gala´xia, o nu´mero de estrelas que
se encontram atra´s da nuvem e´ relativamente pequeno. Desta forma podemos considerar
o crite´rio de avermelhamento ((H − KS) ≥ 0.8) como um bom me´todo de selecc¸a˜o de
OEJs embebidos na nuvem.
De facto, ao representar as estrelas “vermelhas” ((H −KS) ≥ 0.8) e “azuis” ((H −
KS)< 0.8) num diagrama espacial (ver figura 3.12), podemos ver que as estrelas vermelhas
se encontram concentradas na regia˜o mais densa da nuvem molecular. Por outro lado o
grupo de estrelas azuis encontra-se disperso de forma aleato´ria e uniforme pela imagem.
Contudo, a populac¸a˜o estelar embebida na nuvem que e´ seleccionada por este crite´rio
na˜o representa toda a populac¸a˜o de OEJs. Algumas das fontes azuis podem ser detecc¸o˜es
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Figura 3.11: Histograma das cores (H − KS) das 697 fontes detectadas em ambas as
bandas. O pico esta´ bem definido e e´ composto por estrelas que esta˜o localizadas a` frente
da nuvem. A “asa vermelha” desta distribuic¸a˜o e´ composta por fontes espacialmente
concentradas na regia˜o onde a nuvem molecular esta´ presente (ver figura 3.12).
de OEJs num esta´dio mais avanc¸ado de evoluc¸a˜o, que evolu´ıram mais depressa por serem
de maior massa, e que ao dissipar o ga´s e a poeira envolventes tenham atenuando o
avermelhamento. Esta˜o possivelmente nestas condic¸o˜es as estrelas da nebulosa o´ptica.
3.3.3 Enxame jovem embebido
Ao representar as fontes detectadas nas treˆs bandas JHKS, num diagrama cor-cor (J−H)
versus (H −KS), podemos analisar como o avermelhamento afecta as fontes e se estas
teˆm a presenc¸a de mate´ria circumestelar. Apresentamos este diagrama na figura 3.13.
A linha so´lida no diagrama representa a distribuic¸a˜o das estrelas da sequeˆncia-
principal (Bessel & Brett 1988) e as linhas a tracejado representam como o averme-
lhamento afecta e arrasta as estrelas da sequeˆncia-principal, segundo a lei da extinc¸a˜o do
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Figura 3.12: Distribuic¸a˜o espacial de todas as fontes “azuis” e “vermelhas” detectadas
em H e KS. Circunfereˆncias azuis representam fontes com (H −KS)< 0.8 e os c´ırculos
vermelhos representam fontes com (H −KS) ≥ 0.8. O centro do diagrama corresponde
a` posic¸a˜o da fonte pontual IRAS.
meio interestelar (Rieke & Lebofsky 1985), definindo assim a faixa de avermelhamento.
O avermelhamento das estrelas segue o vector de extinc¸a˜o, representado no diagrama
para AV = 10). Para ale´m de estrelas da sequeˆncia-principal afectadas pela extinc¸a˜o,
estrelas que se encontrem na PSP ou estrelas massivas da sequeˆncia-principal formadas
recentemente nesta regia˜o, que tiveram tempo para dissipar as regio˜es mais internas dos
seus discos circumestelares, tambe´m se encontra no interior da faixa de avermelhamento.
Ligeiramente acima desta faixa esta˜o situadas as estrelas gigantes. Por fim, as estrelas
localizadas a` direita da faixa sa˜o muito provavelmente OEJs embebidos, com excesso de
infravermelho devido a` presenc¸a de material circumestelar (Adams, Lada, & Shu 1987).
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Figura 3.13: Diagrama cor-cor (J − H) versus (H − KS), na direcc¸a˜o da regia˜o da
fonte IRAS 07383-3325. A linha so´lida representa as estrelas da sequeˆncia-principal na˜o
afectadas pelo avermelhamento e as linhas a tracejado definem a faixa de avermelhamento
(zona onde se encontram as estrelas da sequeˆncia-principal afectadas de avermelhamento).
A linha vertical separa as estrelas azuis das vermelhas segundo o crite´rio que foi aplicado
na figura 3.11. No canto inferior direito esta˜o as barras de erro t´ıpicas.
O valor ma´ximo de (H − Ks) das fontes que se situam dentro da faixa de aver-
melhamento (sem excesso de infravermelho devido a` presenc¸a de disco circumestelar),
e´ de (H − KS) = 1.14. Ao usar o valor me´dio de 0.33, referente a`s fontes azuis (es-
trelas de campo), como representante da sua cor intr´ınseca, obtemos um excesso de cor
E(H −KS) = 0.81, o que corresponde a um valor ma´ximo de extinc¸a˜o produzida pela
nuvem de cerca de AV = 13 (Rieke & Lebofsky 1985). Este valor e´ bastante semelhante
aos valores obtidos na secc¸a˜o 3.1.3, quando foi feita a estimativa da extinc¸a˜o na direcc¸a˜o
da parte mais densa da nuvem (+46,0) usando os espectros de CO.
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A linha vertical representada no diagrama separa as estrelas “azuis” ((H−KS)< 0.8)
das “vermelhas” ((H −KS)≥ 0.8) definidas na secc¸a˜o anterior. Como se pode ver estes
dois grupos encontram-se distribu´ıdos no diagrama cor-cor de forma bastante diferente.
Uma grande fracc¸a˜o das estrelas vermelhas encontra-se distribu´ıda fora e a` direita da
faixa de avermelhamento, enquanto a maioria das estrelas azuis ocupa o interior da faixa
de avermelhamento.
Considerando o crite´rio de avermelhamento da nuvem ((H − KS)≥ 0.8) conjunta-
mente com o diagrama cor-cor e a distribuic¸a˜o espacial das estrelas vermelhas (figura
3.12), e´ bastante prova´vel que as 46 estrelas vermelhas (localizadas fora da faixa de aver-
melhamento) representem um pequeno enxame jovem embebido, em formac¸a˜o no interior
da nuvem molecular.
Contudo, o nu´mero real de estrelas pertencentes a este enxame devera´ ser maior,
tomando em conta as seguintes considerac¸o˜es. Em primeiro lugar, a escolha do valor
para a selecc¸a˜o das estrelas vermelhas de (H − KS)≥ 0.8 (3σ acima do valor me´dio da
cor (H −KS) das estrelas da sequeˆncia-principal que se encontram a` frente da nuvem)
e´ bastante conservador. Segundo, a presenc¸a da nebulosa o´ptica parece-nos indicar a
presenc¸a de algumas estrelas que esta˜o num esta´dio de formac¸a˜o estelar mais avanc¸ado,
estando ja´ livres de material circumestelar e tendo dissipado o ga´s e poeira, tornando-se




4.1 A localizac¸a˜o na Gala´xia
A regia˜o em torno da fonte IRAS 07383-3325 apresenta va´rios sinais que indicam a
presenc¸a de formac¸a˜o de estrelas activa na forma de um pequeno enxame jovem. A par-
ticularidade mais interessante desta regia˜o de formac¸a˜o de estrelas e´ a sua localizac¸a˜o
na Gala´xia, no “bordo” inferior do disco. Por se situar numa zona fronteira do disco
Gala´ctico e a esta distaˆncia vertical o nu´mero de nuvens moleculares ser consideravel-
mente reduzido (May et al 1997), esta regia˜o e´ semelhante a` zona da far outer Ga-
laxy (“exterior e longu´ınqua da Gala´xia”) (definida a partir da distaˆncia Galactoceˆntrica
> 13.5 kpc; nu´mero baseado na distribuic¸a˜o de emissa˜o de CO a partir dos estudos de Di-
gel et al. (1996); Heyer et al. (1998)). Tal como na regia˜o da far outer Galaxy tambe´m
no “bordo” inferior da Gala´xia ocorre o processo de formac¸a˜o de estrelas, com a parti-
cularidade de ambas as regio˜es de fronteira parecerem ser caracterizadas pela auseˆncia
da formac¸a˜o de estrelas de grande massa (e.g. Brand & Wouterloot (2007); Yasui &
Kobayashi (2008); Yun et al. (2007, 2009)).
As pro´ximas secc¸o˜es ira˜o servir para a discussa˜o do cena´rio da formac¸a˜o estelar que
ocorre nesta nuvem molecular.
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4.2 As estrelas da nebulosa o´ptica
Como vimos na secc¸a˜o 1.1.3, as estrelas que ainda esta˜o em fase de formac¸a˜o teˆm uma
luminosidade e temperatura efectivas bastante distintas das estrelas da sequeˆncia prin-
cipal. A partir de modelos teo´ricos, o comportamento das estrelas que se encontram na
PSP pode ser estudado, por forma a saber como elas evoluem no tempo, num diagrama
cor-magnitude do tipo Hertzsprung-Russell.
No casos das estrelas da nebulosa o´ptica, podemos usar as detecc¸o˜es em H eKS para
investigar a natureza destas estrelas atrave´s de um diagrama cor-magnitude (H −KS),
KS, apresentado na figura 4.1. A maior resoluc¸a˜o das imagens de infravermelho revela
que a estrela B e´ de facto constitu´ıda por duas estrelas, que vamos aqui designar por B1
e B2. No diagrama esta˜o pois assinalados as estrelas A, B1, B2 e C. A linha a tracejado
representa a sequeˆncia-principal de idade zero (ZAMS - zero-age main-sequence) para a
distaˆncia da nuvem e para AV = 0. A linha a cheio representa a iso´crona de um milha˜o
de anos de Siess, Dufour & Forestini (2000), com uma extinc¸a˜o de AV = 3, que constitui
o melhor ajuste a estas estrelas. Este valor de extinc¸a˜o e´ muito pro´ximo do derivado
a partir dos dados de CO na direcc¸a˜o das estrelas da nebulosa o´ptica, posic¸a˜o (0,0) do
mapa de CO (ver secc¸a˜o 3.1.3).
Atendendo a`s incertezas no ajuste de linhas iso´cronas num diagrama cor-magnitude,
estima-se que as estrelas da nebulosa o´ptica teˆm uma idade de aproximadamente 1 milha˜o
de anos, e que sa˜o estrelas de massa interme´dia, que variam do tipo espectral B5 a
A9. A determinac¸a˜o das magnitudes observadas na banda V das estrelas da nebulosa
o´ptica, corrigidas da extinc¸a˜o AV = 3, conduz a valores de menor magnitude absolutas
comparativamente a`s magnitudes absolutas especta´veis para estrelas de massa interme´dia
que se encontrem na sequeˆncia-principal. Este resultado e´ compat´ıvel com as estrelas da
nebulosa o´ptica serem de massa interme´dia e estarem ainda na PSP, libertando maior




Figura 4.1: Diagrama cor-magnitude, KS versus (H −KS), com as posic¸o˜es das estrelas
da nebulosa o´ptica (A, B1, B2, e C) representadas na figura por pontos. A linha a
tracejado representa a sequeˆncia-principal de idade zero para a distaˆncia da nuvem e
AV = 0. A linha a cheio representa a iso´crona de um milha˜o de anos e com AV = 3, a
que melhor se ajusta a`s estrelas da nebulosa o´ptica. O vector de avermelhamento indica
a direcc¸a˜o do deslocamento causado pela extinc¸a˜o da poeira.
4.3 Idade do enxame
De modo a fazer uma estimativa da idade das estrelas pertencentes ao enxame, represen-
tamos todas as fontes detectadas em H e KS no diagrama cor-magnitude (H −KS), KS,
apresentado na figura 4.2. Neste diagrama, a linha a tracejada representa a ZAMS para
uma distaˆncia arbitra´ria e um AV = 0. As linhas a cheio representam as iso´cronas de
um milha˜o de anos para os valores de extinc¸a˜o AV = 8 e AV = 15. A linha a tracejado
vertical ((H − KS)= 0.8) separa as fontes mais azuis (circunfereˆncia) das mais verme-
lhas (c´ırculo). As estrelas azuis no diagrama representam a maioria das estrelas que se
encontram a` frente da nuvem, a distaˆncias variadas e com pouca extinc¸a˜o.
Aqui podemos ver que as estrelas vermelhas encontram-se distribu´ıdas entre as linhas
iso´cronas que melhor se ajustam. Os valores da extinc¸a˜o AV = 8 e AV = 15, sa˜o
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Figura 4.2: Diagrama cor-magnitude, KS versus (H −KS), das estrelas detectadas nas
bandas H e KS, sem sinais de emissa˜o devido a` presenc¸a de material circumestelar.
As duas linhas so´lidas representam as linhas iso´cronas de um milha˜o de anos, para as
extinc¸o˜es AV = 8 e AV = 15. A linha a tracejado vertical ((H − KS)= 0.8) separa as
fontes mais azuis (circunfereˆncia) das mais vermelhas (c´ırculo).
consistentes com os valores derivados a partir dos dados de CO (principalmente a` volta
da posic¸a˜o (+46,0) (ver secc¸a˜o 3.1.3).
Este diagrama suporta a ideia de que estamos na presenc¸a de um enxame estelar
jovem com cerca de um milha˜o de anos e composto por algumas dezenas de estrelas.
4.4 As nebulosas de reflexa˜o
As nebulosas de reflexa˜o indicam a presenc¸a de actividade de formac¸a˜o de estrelas, mas
sera´ que as duas nebulosas correspondem a e´pocas diferentes de formac¸a˜o de estrelas
ou podera˜o ser duas manifestac¸o˜es do mesmo episo´dio de formac¸a˜o estelar na nuvem
molecular? Pelo cena´rio que temos vindo a desenvolver conjugando os va´rios resultados
obtidos, parece-nos que a segunda hipo´tese e´ a mais prova´vel. A nuvem apresenta dois
esta´dios diferentes da formac¸a˜o de estrelas, as estrelas da nebulosa o´ptica e as estrelas
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vermelhas junto a` nebulosa de infravermelho, isto provavelmente devido a terem diferentes
massas. As estrelas da nebulosa o´ptica devera˜o ter massa suficientemente mais elevada
que as estrelas vermelhas, e por esse motivo tera˜o evolu´ıdo mais depressa e dissipado
o material da nuvem, tornando-se opticamente vis´ıveis. Em contrapartida as estrelas
vermelhas por terem menor massa ainda se encontram numa fase anterior de formac¸a˜o
estelar e esta˜o completamente embebidas na nuvem, o que faz com que elas na˜o sejam
opticamente vis´ıveis.
Por outro lado, no caso destas duas regio˜es da nuvem na˜o se terem formado ao
mesmo tempo, sera´ que este podera´ ser um caso de formac¸a˜o estelar induzida (triggered
sequential star formation)?
Para averiguar esta possibilidade, usa´mos os valores da temperatura do ga´s obtidos
a partir das observac¸o˜es de CO, e deriva´mos a velocidade do som dentro da nuvem para
calcular o tempo que uma onda de pressa˜o levaria a percorrer a distaˆncia que separa as
nebulosas. Como as nebulosas esta˜o separadas 46′′ uma da outra (correspondendo a uma
distaˆncia, projectada no ce´u, de 1.1 pc), podemos concluir que uma onda de pressa˜o a
viajar da nebulosa o´ptica ate´ a nebulosa de infravermelho levaria cerca de 2.3 milho˜es de
anos.
O facto deste valor ser da ordem, ou superior, ao valor derivado para a idade das
estrelas da nebulosa o´ptica, na˜o parece apoiar a ideia de formac¸a˜o estelar induzida,
favorecendo o cena´rio em que as nebulosas sa˜o duas manifestac¸o˜es do mesmo episo´dio
de formac¸a˜o estelar na nuvem. Ale´m disso, o facto da largura das riscas de CO ter um
ma´ximo na proximidade da nebulosa de infravermelho, indica-nos que a fonte que agita e
remexe o ga´s, e´ muito provavelmente uma fonte embebida na nuvem nessa mesma posic¸a˜o,




Concluso˜es e trabalho futuro
Este trabalho consistiu na caracterizac¸a˜o da actividade de formac¸a˜o estelar na regia˜o em
torno da fonte IRAS 07383-3325.
Foram obtidos e reduzidos va´rios tipos de dados astrono´micos: imagens (fotome´tricas)
de infravermelho pro´ximo do ISAAC/VLT; espectros de mil´ımetro do telesco´pio SEST; e
imagens o´pticas do telesco´pio YALO. As imagens de infravermelho pro´ximo e o´ptico per-
mitiram investigar a populac¸a˜o estelar enquanto os espectros milime´tricos foram usados
para a determinac¸a˜o das propriedades do ga´s molecular da regia˜o. Salientam-se nesta
zona duas nebulosas de reflexa˜o, uma vis´ıvel nos comprimentos de onda o´pticos e outra,
aqui descoberta, no infravermelho pro´ximo. Da ana´lise e discussa˜o destes dados chega´mos
a`s seguintes concluso˜es:
Foi descoberto um novo enxame estelar jovem composto por algumas dezenas de
estrelas em formac¸a˜o na direcc¸a˜o de uma nuvem molecular localizada na Gala´xia exterior
e bem abaixo do plano Gala´ctico.
Detecta´mos uma nebulosa de reflexa˜o no infravermelho, opticamente invis´ıvel, as-
sociada a` zona de maior densidade da nuvem. A nebulosa de infravermelho encontra-se
separada da nebulosa o´ptica (detectada na direcc¸a˜o da fonte IRAS) em cerca de 46′′ (1.1
pc de distaˆncia projectada no plano do ce´u). As duas nebulosas parecem ser duas mani-
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festac¸o˜es do mesmo episo´dio de formac¸a˜o de estrelas que tera´ tido in´ıcio ha´ cerca de um
milha˜o de anos nesta nuvem molecular.
A nebulosa de infravermelho devera´ ser composta por luz dispersada proveniente de
uma cavidade formada anteriormente na nuvem, por meio de jactos ou outflows, onde se
encontra embebida uma fonte invis´ıvel no o´ptico e no infravermelho pro´ximo.
A fotometria da banda V e das bandas JHKS das estrelas da nebulosa o´ptica,
revelam que este enxame pode incluir desde estrelas de pequena massa ate´ estrelas de
massa interme´dia.
A nuvem molecular foi mapeada na sua totalidade pelas nossas observac¸o˜es de es-
pectros de CO. Tem um formato aproximadamente circular (ligeiramente alongado), se-
melhante a glo´bulos esfe´ricos, e estende-se por uma a´rea de ∼ 5.4′ × 5.4′ no ce´u, corres-
pondendo a uma regia˜o de ∼ 7.8× 7.8 pc2.
A maior largura das linhas de CO na posic¸a˜o da direcc¸a˜o da nebulosa de infraver-
melho indica que existe a´ı uma maior actividade dinaˆmica do ga´s, com agitac¸a˜o acrescida
e movimentos superso´nicos que podera˜o dar origem a turbuleˆncia.
A estimativa da massa total do ga´s molecular nesta regia˜o conduziu a valores entre
600 e 1600 M⊙. Por sua vez, a estimativa dos valores de extinc¸a˜o, derivados a partir
de me´todos que envolviam densidades de coluna de diferentes mole´culas, variam entre
os valores de AV ≃ 3 − 4 mag na direcc¸a˜o da nebulosa o´ptica e AV ≃ 12 − 15 mag na
direcc¸a˜o da nebulosa de infravermelho.
Esta regia˜o encontra-se localizada a grande distaˆncia vertical em relac¸a˜o ao disco
Gala´ctico, local onde existe pouco material molecular e poucas evideˆncias conhecidas de
formac¸a˜o de estrelas (May et al 1997). Apesar disso, esta regia˜o fronteira da Gala´xia
manifesta uma actividade de formac¸a˜o estelar semelhante a` que ocorre em regio˜es mais
conhecidas pro´ximas do Sol, notando-se tambe´m uma auseˆncia de formac¸a˜o de estrelas
de grande massa.
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CAPI´TULO 5. CONCLUSO˜ES E TRABALHO FUTURO
O prosseguimento desta investigac¸a˜o podera´ ser feito completando e aprofundando
alguns dos resultados aqui obtidos, ou tambe´m procurando explorar novas questo˜es le-
vantadas por eles.
O ajuste de iso´cronas, e a determinac¸a˜o da estimativa da idade e das massa das
estrelas da nebulosa o´ptica, e´ um me´todo algo incerto. Neste sentido, a realizac¸a˜o de
observac¸o˜es dessas estrelas com um espectro´grafo podera´ permitir uma estimativa mais
correcta da massa, idade e tambe´m das distaˆncias das estrelas.
Outra questa˜o deixada por resolver e´ o facto de na˜o terem sido detectados outflows
nos espectros de CO que podessem estar associados a` nebulosa de infravermelho. Esta
na˜o detecc¸a˜o pode ser devido ao modo das observac¸a˜o dos espectros ter sido em frequency
switching, que na˜o e´ o modo mais indicado para a detecc¸a˜o de outflows. A obtenc¸a˜o de
espectros em modo beam switching e com melhor resoluc¸a˜o podera´ detectar os poss´ıveis
outflows na nuvem.
O estudo da polarizac¸a˜o e espectroscopia da luz vis´ıvel e infravermelha, proveniente
das respectivas nebulosas permitiria determinar quais as fontes responsa´veis pela sua
iluminac¸a˜o.
Um estudo da energia do core onde as larguras das riscas de CO sa˜o maiores po-
deria dar indicac¸o˜es sobre a luminosidade e massa da fonte (ou fontes) ai embebidas e
responsa´veis por este alargamento das riscas.
A identificac¸a˜o de fontes de classe III, como membros do enxame pode ser feita
eficazmenterecorrendo a observac¸o˜es de raios-X, ja´ que estes objectos que na˜o possuem
praticamente excesso de infravermelho, sa˜o fortes emissoras de raios-X.
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Apeˆndice A
A.1 Fotometria das estrelas candidatas a membros
do enxame
Tabela A.1: Fotometria das estrelas candidatas a membros do en-
xame
ID R.A. Dec mKS (H −KS) (J −KS)
(2000) (2000)
1 07 40 7.51 - 33 30 56.0 19.2 0.85 . . .
2 07 40 13.20 - 33 32 28.5 15.3 0.88 2.25
3 07 40 13.60 - 33 33 28.0 14.5 0.85 1.94
4 07 40 13.69 - 33 32 48.9 15.2 0.81 2.25
5 07 40 14.96 - 33 33 1.8 16.3 0.95 2.23
6 07 40 15.04 - 33 32 52.9 11.6 1.03 2.34
7 07 40 15.96 - 33 32 40.1 15.9 0.88 2.23
8 07 40 16.33 - 33 33 18.3 16.4 0.92 2.33
9 07 40 16.60 - 33 32 35.7 16.5 1.00 2.76
10 07 40 16.67 - 33 32 30.0 17.6 0.98 2.71
11 07 40 17.23 - 33 32 30.3 15.4 1.01 2.67
12 07 40 17.31 - 33 32 26.6 17.2 0.91 2.58
13 07 40 17.39 - 33 32 23.7 17.3 0.83 2.66
14 07 40 17.43 - 33 32 30.9 16.9 1.22 3.06




ID R.A. Dec mKS (H −KS) (J −KS)
(2000) (2000)
16 07 40 17.46 - 33 32 48.4 14.3 1.03 2.88
17 07 40 17.51 - 33 32 29.1 17.9 1.00 2.67
18 07 40 17.62 - 33 32 51.9 15.6 1.45 3.86
19 07 40 17.65 - 33 32 29.3 16.1 1.16 3.07
20 07 40 17.76 - 33 32 42.6 17.4 1.36 . . .
21 07 40 17.77 - 33 32 27.0 17.1 1.14 3.22
22 07 40 17.78 - 33 32 39.4 17.7 0.91 2.32
23 07 40 17.87 - 33 32 41.9 16.9 1.09 2.76
24 07 40 18.14 - 33 32 45.3 17.9 1.05 . . .
25 07 40 18.21 - 33 33 2.1 17.5 0.88 2.79
26 07 40 18.25 - 33 32 28.1 15.7 0.88 2.48
27 07 40 18.28 - 33 32 30.0 16.4 0.94 . . .
28 07 40 18.29 - 33 32 48.6 17.0 2.00 . . .
29 07 40 18.32 - 33 31 11.8 17.6 0.84 2.02
30 07 40 18.36 - 33 32 27.2 16.6 1.02 2.48
31 07 40 18.41 - 33 33 30.2 18.9 0.88 1.90
32 07 40 18.47 - 33 32 36.9 15.7 1.61 4.43
33 07 40 18.59 - 33 32 40.6 16.6 2.37 . . .
34 07 40 18.75 - 33 32 9.4 17.1 1.07 2.67
35 07 40 18.81 - 33 32 43.6 16.8 1.19 3.12
36 07 40 18.96 - 33 32 43.1 16.3 1.76 3.97
37 07 40 19.11 - 33 32 57.6 17.8 0.92 2.95
38 07 40 19.25 - 33 32 5.6 14.9 0.80 2.35
39 07 40 19.33 - 33 32 54.5 17.4 1.58 . . .
40 07 40 19.39 - 33 32 43.4 13.7 1.37 . . .
41 07 40 19.79 - 33 32 49.9 17.6 1.62 . . .
42 07 40 20.09 - 33 32 53.1 16.8 0.83 2.77
43 07 40 20.66 - 33 32 48.7 18.3 0.90 2.53
44 07 40 21.07 - 33 33 25.7 16.7 1.17 . . .




ID R.A. Dec mKS (H −KS) (J −KS)
(2000) (2000)
46 07 40 24.10 - 33 31 11.1 17.8 0.83 2.07
A.2 Fotometria das estrelas da nebulosa o´ptica
Tabela A.2: Fotometria das estrelas da nebulosa o´ptica
ID Multiplicidade R.A. Dec mV mKS (H −KS) (J −KS)
(2000) (2000)
A . . . 07 40 14.7 - 33 32 34 14.90 12.46 0.24 0.65
B 1 07 40 15.8 - 33 32 39 15.27 13.04 0.29 0.95
2 07 40 15.8 - 33 32 40 15.27 12.36 0.26 0.76
C . . . 07 40 16.1 - 33 32 31 15.20 13.66 0.16 0.45
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Apeˆndice B
B.1 Mapas de espectros de CO
Figura B.1: Mapa de espectros de 12CO (J = 1−0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
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Figura B.2: Mapa de espectros de 13CO (J = 2−1) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
Figura B.3: Mapa de espectros de C18O (J = 1−0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
78
APEˆNDICE B. APEˆNDICE
Figura B.4: Mapa de espectros de 13CO (J = 1−0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
Figura B.5: Mapa de espectros de C18O (J = 1−0) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
Figura B.6: Mapa de espectros de C18O (J = 2−1) na direcc¸a˜o da fonte IRAS 07383-3325.
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B.2 Paraˆmetros das riscas
Tabela B.1: Paraˆmetros das riscas de CO (J = 1− 0).
Posic¸a˜o1 VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(2,−4) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(1,−4) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(0,−4) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(3,−3) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(2,−3) 50.46 1.00 1.24 (0.14) 0.63
(1,−3) 50.90 0.78 1.44 (0.12) 1.45
(0,−3) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(−1,−3) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(−2,−3) . . . . . . . . . (0.14) . . .
(−3,−3) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(3,−2) 51.13 1.00 1.21 (0.14) 0.93
(2,−2) 50.57 1.33 2.30 (0.14) 2.92
(1,−2) 50.24 2.44 1.39 (0.14) 3.58
(0,−2) 50.02 0.11 0.70 (0.13) 1.19
(−1,−2) 52.34 0.22 0.53 (0.12) . . .
(−2,−2) . . . . . . . . . (0.12) . . .
(−3,−2) . . . . . . . . . (0.14) . . .
(3,−1) 51.13 0.89 1.24 (0.13) 1.27
(2,−1) 51.35 1.99 7.39 (0.13) 16.01
(1,−1) 51.35 2.88 11.92 (0.15) 39.21
(0,−1) 51.13 1.33 4.01 (0.14) 7.37
(−1,−1) 51.35 1.11 3.16 (0.12) 3.14
(−2,−1) 51.35 1.11 0.76 (0.13) 0.49




Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(−4,−1) . . . . . . . . . (0.09) . . .
(3, 0) 51.57 0.11 0.44 (0.10) . . .
(2, 0) 51.35 2.66 7.65 (0.13) 22.50
(1, 0) 51.35 3.55 18.67 (0.19) 74.86
(0, 0) 50.90 1.77 9.67 (0.09) 22.16
(−1, 0) 51.35 1.22 6.41 (0.13) 9.53
(−2, 0) 51.35 1.22 6.53 (0.12) 8.19
(−3, 0) 51.35 1.11 3.02 (0.13) 2.94
(−4, 0) 52.01 0.44 0.84 (0.10) 0.14
(3, 1) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(2, 1) 51.68 1.00 7.95 (0.12) 10.23
(1, 1) 51.57 1.88 12.89 (0.11) 28.91
(0, 1) 51.35 1.66 8.56 (0.12) 16.76
(−1, 1) 50.46 1.88 2.23 (0.12) 5.18
(−2, 1) 51.24 1.00 2.23 (0.13) 2.40
(−3, 1) 51.24 1.22 3.86 (0.14) 4.69
(−4, 1) 51.79 1.33 1.23 (0.13) 1.50
(3, 2) . . . . . . . . . (0.14) . . .
(2, 2) 51.79 1.11 5.45 (0.13) 7.18
(1, 2) 51.79 1.00 9.19 (0.14) 11.39
(0, 2) 51.68 1.00 2.14 (0.12) 4.53
(−1, 2) 52.57 1.22 1.07 (0.11) 1.54
(−2, 2) 51.68 0.11 0.52 (0.12) 0.61
(−3, 2) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(−4, 2) . . . . . . . . . (0.14) . . .




Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(2, 3) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(1, 3) 51.68 1.00 1.90 (0.10) 1.13
(0, 3) 51.68 1.11 0.94 (0.14) 0.70
(−1, 3) 51.68 0.33 0.75 (0.13) . . .
(−2, 3) . . . . . . . . . (0.14) . . .
(−3, 3) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(2, 4) . . . . . . . . . (0.15) . . .
(1, 4) . . . . . . . . . (0.14) . . .
(0, 4) . . . . . . . . . (0.13) . . .
(−1, 4) . . . . . . . . . (0.16) . . .
1 Posic¸a˜o do espectro em unidades de 46′′
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Tabela B.2: Paraˆmetros das riscas de 13CO (J = 1− 0).
Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(2,−2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(1,−2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(0,−2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(−1,−2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(−2,−2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(2,−1) 51.39 0.12 0.36 (0.07) 0.50
(1,−1) 51.63 2.43 1.38 (0.08) 3.51
(0,−1) 50.81 0.12 0.50 (0.07) 0.76
(−1,−1) 50.93 0.12 0.45 (0.07) 0.46
(−2,−1) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(2, 0) 52.32 1.97 0.71 (0.07) 1.72
(1, 0) 52.09 2.67 5.25 (0.08) 15.30
(0, 0) 50.93 2.09 2.20 (0.08) 5.07
(−1, 0) 51.16 0.23 0.63 (0.08) 0.50
(−2, 0) 51.16 0.70 0.90 (0.08) 1.29
(2, 1) 51.39 0.23 0.40 (0.08) 0.80
(1, 1) 51.39 1.62 2.36 (0.08) 4.23
(0, 1) 51.16 0.12 1.54 (0.08) 2.60
(−1, 1) 50.93 0.23 0.70 (0.08) 0.90
(−2, 1) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(2, 2) 50.47 0.12 0.40 (0.07) 0.60
(1, 2) 51.63 0.81 0.69 (0.07) 0.84
(0, 2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(−1, 2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
(−2, 2) . . . . . . . . . (0.10) . . .
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Tabela B.3: Paraˆmetros das riscas de 13CO (J = 2− 1).
Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(2,−4) . . . . . . . . . (0.08) . . .
(1,−4) 49.35 0.06 0.43 (0.08) 0.79
(0,−4) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(3,−3) . . . . . . . . . (0.06) . . .
(2,−3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(1,−3) . . . . . . . . . (0.06) . . .
(0,−3) . . . . . . . . . (0.06) . . .
(−1,−3) . . . . . . . . . (0.08) . . .
(−2,−3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−3,−3) . . . . . . . . . (0.08) . . .
(3,−2) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(2,−2) . . . . . . . . . (0.05) . . .
(1,−2) 50.85 0.17 0.24 (0.04) 0.48
(0,−2) 51.08 0.06 0.15 (0.03) 0.22
(−1,−2) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(−2,−2) 51.26 0.06 0.22 (0.05) 0.09
(−3,−2) 51.43 0.06 0.27 (0.06) 0.14
(3,−1) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(2,−1) 51.14 0.29 0.37 (0.05) 0.71
(1,−1) 51.37 2.14 1.97 (0.04) 4.34
(0,−1) 51.37 0.06 0.34 (0.04) 0.45
(−1,−1) 51.26 0.06 0.32 (0.04) 0.23
(−2,−1) 51.84 0.06 0.20 (0.04) 0.47
(−3,−1) . . . . . . . . . (0.06) . . .




Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(3, 0) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(2, 0) 51.55 0.06 0.52 (0.04) 1.21
(1, 0) 51.55 2.55 5.12 (0.03) 13.73
(0, 0) 50.74 1.10 1.33 (0.03) 2.05
(−1, 0) 51.32 0.06 0.37 (0.04) 0.40
(−2, 0) 51.20 1.10 0.83 (0.04) 1.24
(−3, 0) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−4, 0) . . . . . . . . . (0.06) . . .
(3, 1) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(2, 1) 51.61 0.17 0.38 (0.05) 0.62
(1, 1) 51.26 1.04 1.67 (0.04) 2.30
(0, 1) 51.03 0.99 0.61 (0.04) 0.71
(−1, 1) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(−2, 1) 51.55 0.06 0.30 (0.04) 0.73
(−3, 1) 51.14 0.06 0.39 (0.07) 0.07
(−4, 1) 52.24 0.06 0.33 (0.08) 0.56
(3, 2) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(2, 2) 51.78 0.23 0.40 (0.05) 0.62
(1, 2) 51.61 0.12 1.07 (0.06) 1.53
(0, 2) . . . . . . . . . (0.04) . . .
(−1, 2) 51.20 0.06 0.21 (0.04) 0.48
(−2, 2) 51.55 0.06 0.24 (0.05) 0.48
(−3, 2) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−4, 2) . . . . . . . . . (0.08) . . .
(3, 3) . . . . . . . . . (0.07) . . .




Posic¸a˜o VLSR ∆VFWHM TMB
∫
TMB dv
[km s−1] [km s−1] [K] [K km s−1]
(1, 3) . . . . . . . . . (0.05) . . .
(0, 3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−1, 3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−2, 3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(−3, 3) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(2, 4) . . . . . . . . . (0.08) . . .
(1, 4) . . . . . . . . . (0.07) . . .
(0, 4) 51.72 0.06 0.35 (0.07) 0.10
(−1, 4) 53.52 0.06 0.32 (0.07) 0.70
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